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Introduzione
Per secoli l’astronomia si e` basata sulla raccolta della radiazione elettromagnetica nella
banda del visibile, prima ad occhio nudo, poi con l’ausilio di telescopi e detector sempre
piu` soﬁsticati, dai fotomoltiplicatori, alle lastre fotograﬁche, ai CCD.
Nel secolo scorso, pero`, gli astronomi hanno iniziato a “sondare” lo spazio anche
nelle altre regioni dello spettro elettromagnetico.
La prima delle “nuove astronomie” fu quella radio: grazie a questa nuova disciplina
sono stati rivelati segnali dal cosmo in un range molto ampio di lunghezze d’onda, da
meno di 1 mm a oltre 1 km, riuscendo a scoprire oggetti prima sconosciuti, galattici
ed extragalattici, come le pulsar o i quasar, e a indagare regioni che nell’ottico sono
inosservabili, come il centro della nostra Galassia.
Poi, nella seconda meta` del Novecento, anche la parte ad alta energia dello spettro
e` stata indagata, grazie alle prime missioni che montavano rivelatori X e γ su palloni
e satelliti.
L’astronomia γ e` oggi una frontiera molto promettente, e sono assai numerosi gli
esperimenti in operazione ed in progetto in questo campo. Per quanto riguarda le
missioni in orbita, dopo gli importanti risultati ottenuti da EGRET, e` stato da poco
lanciato AGILE [80] ed e` prossimo il lancio di GLAST [45]; per quanto riguarda invece
gli esperimenti collocati a terra (che indagano le energie oltre il TeV) sono gia` operanti
un gran numero di detectors, che sfruttano tecniche diﬀerenti, tra i quali ricordiamo
H.E.S.S. [54], MAGIC [40], WHIPPLE [43], MILAGRO [12], TIBET [7].
E’ particolarmente importante il collegamento tra questo tipo di radiazione e i
Raggi Cosmici (RC), le particelle cariche (protoni, nuclei pesanti, elettroni) altamente
energetiche che bombardano continuamente gli strati alti dell’atmosfera e che sono
diﬀuse in tutta la Galassia con una densita` di energia1 ∼ 1 eV/cm3.
Molti aspetti della ﬁsica dei Raggi Cosmici non sono ancora ben compresi, anche a
causa del fatto che essi, per via della loro diﬀusione nei campi magnetici presenti nella
Galassia, non consentono di fare “astronomia” poiche´ non “puntano” alla sorgente e
non ne permettono di determinare direttamente lo spettro energetico. E’ per questo che
entrano in gioco i raggi γ: poiche´ essi conservano la loro direzione di partenza, e la loro
produzione e` correlata con le interazioni di particelle cariche di elevata energia, i loro
1paragonabile a quella magnetica e a quella della CMB
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ﬂussi tracciano proprio la presenza dei Raggi Cosmici e questo fatto puo` permettere ai
ﬁsici di comprendere meglio i meccanismi di accelerazione di questi ultimi e le modalita`
della loro propagazione nella Galassia.
Ancora piu` recente e` la neutrino-astronomia, che si puo` deﬁnire ancora agli albori
ma che nei prossimi anni presumibilmente dara` risultati molto interessanti: mentre
l’esperimento ANTARES [11] e` gia` in fase di costruzione, esistono progetti di rivelatori
ancora piu` sensibili, aventi volumi strumentati di ∼ 1 km3, come NEMO [34], che
sara` costruito nel Mar Mediterraneo, e IceCube [32] che rappresentera` l’upgrade del gia`
operante esperimento AMANDA situato in Antartide.
I neutrini, che tracciano solo le interazioni della componente adronica dei Raggi
Cosmici, potrebbero evidenziare in modo univoco i siti di accelerazione di protoni e
nuclei; inoltre, essendo questa una ﬁnestra osservativa totalmente nuova e inesplorata,
le sorprese e le evidenze di “nuova ﬁsica” sono attese con interesse.
In questo quadro, il piano galattico (che ha nella Via Lattea la controparte ottica)
e` forse la porzione di cielo piu` interessante: esso e` gia` stato individuato dall’esperimen-
to EGRET [56] come sorgente di emissione diﬀusa γ, e presumibilmente la missione
GLAST di prossimo lancio potra` aﬃnare le osservazioni gia` esistenti aumentandone la
risoluzione angolare e il range energetico esplorato.
L’emissione diﬀusa dal piano galattico e` causata principalmente da due meccani-
smi [77]: l’Inverse Compton Scattering della componente leptonica dei RC sul fondo
di radiazione a bassa energia, e l’interazione della componente adronica con il gas in-
terstellare. A patto di conoscere la distribuzione del fondo di fotoni diﬀuso e del gas,
essa permette dunque di tracciare la distribuzione dei RC in tutta la Galassia; un’e-
ventuale emissione di neutrini aiuterebbe ad isolarne solo la componente adronica e
si presterebbe meglio ad osservazioni ad altissime energie (oltre 100 TeV) alle quali i
raggi gamma possono essere attenutati.Questa regione consente quindi un’importante
veriﬁca dei modelli di propagazione dei RC nel campo magnetico galattico; inoltre, la
costruzione di un modello il piu` accurato possibile facilitera` l’individuazione di even-
tuali segnali “esotici” provenienti da annichilazione o decadimento di materia oscura
oppure da fenomeni del tutto nuovi e inaspettati.
Questa tesi si inserisce proprio in questo insieme di problematiche: il mio lavoro
e` stato dedicato all’espansione e al completamento di un insieme di codici numerici
che simulano la propagazione della componente adronica dei RC nel campo magnetico
della Galassia, e successivamente calcolano l’interazione di questi con il gas interstel-
lare per produrre il ﬂusso diﬀuso di fotoni e neutrini; ci siamo concentrati per ora
solo sulla componente adronica perche´ alle basse latitudini galattiche (vicino al piano
della Galassia) a causa dell’alta densita` di colonna del gas molecolare questa emissione
dovrebbe essere dominante in un ampio range di energie.
Il nostro approccio diﬀerisce per molti aspetti dai lavori gia` esistenti in letteratura
[44].
La diﬀusione dei RC nel campo magnetico turbolento e` descritta in modo piu` reali-
Vstico utilizzando dei coeﬃcienti di diﬀusione dipendenti dalle proprieta` locali dei campi
magnetici regolare e turbolento; questi coeﬃcienti presentano quindi una dipenden-
za dalla posizione, e la loro dipendenza dalle caratteristiche del campo e` calcolata
attraverso simulazioni MonteCarlo [24].
Inoltre, un’attenzione particolare e` stata dedicata alla distribuzione del gas inter-
stellare: sono stati confrontati diversi modelli esistenti in letteratura (soprattutto il
modello di [21] e i recenti modelli tridimensionali [69] e [68]), discutendone le diﬀerenze
nelle metodologie e nei risultati. E’ stata considerata in modo dettagliato la regione
centrale della Galassia, in particolare i 500 pc piu` interni, poiche´ questa regione dovreb-
be presentare l’emissione piu` rilevante: in particolare e` stato utilizzato per la prima
volta in questo ambito il recente lavoro [42], mentre i lavori esistenti in letteratura
hanno ﬁnora sempre trattato i ﬂussi dalla regione centrale mediante interpolazioni.
Inﬁne, nell’ultima parte abbiamo brevemente discusso dei possibili eﬀetti della strut-
tura nebulare del gas sulle caratteristiche dell’emissione, in particolare sulla distribu-
zione spaziale a piccole scale angolari.
La tesi si articola nel seguente modo:
• Nei primi due capitoli vengono introdotti i concetti fondamentali della γ-astronomia
e della neutrino-astronomia, descrivendo meccanismi di produzione e propagazio-
ne di γ e ν e techiche di rivelazione nei diversi range di energia di interesse.
• Nel Cap. 3 vengono discussi e confrontati i modelli esistenti in letteratura sulla
distribuzione del gas interstellare, con particolare rilievo per la regione centrale.
• Nel Cap. 4 vengono descritte le proprieta` dei campi magnetici della Galassia,
viene presentato il problema della diﬀusione dei RC in tale campo e viene trattato
il codice da noi prodotto per simularla e i risultati ottenuti.
• Nei cap. 5 e 6 sono discussi in modo approfondito i ﬂussi γ e ν da noi calcola-
ti. I ﬂussi di fotoni sono confrontati con le osservazioni esistenti: per la regione
del GeV la comparazione e` eﬀettuata con le mappe diﬀuse prodotte da EGRET,
mentre alle energie superiori al TeV si confrontano con i dati di H.E.S.S. e MI-
LAGRO. Per quanto riguarda i neutrini, si discutono brevemente le possibilita` di
rivelazione da parte degli esperimenti in costruzione e in progetto: ANTARES,
NEMO, IceCube.
• Nell’ultimo capitolo viene introdotto un modello che tiene conto della struttura
a nubi del gas e si discute gli eﬀetti di questo aspetto sullo spettro dell’emissione.

Capitolo 1
L’astronomia gamma
1.1 Introduzione
Anche se l’esistenza di meccanismi astroﬁsici per produrre raggi gamma era gia` stata
ipotizzata negli anni ’40 e ’50, si dovette aspettare ﬁno agli anni ’60 aﬃnche´ i primi
fotoni γ di origini cosmiche venissero rivelati, grazie ad un detector collocato sul satellite
Explorer-IV.
Figura 1.1: In funzione della lunghezza d’onda e` plottata la corrispondente opacita` dell’atmosfera.
Wikipedia image.
L’atmosfera e` infatti opaca ai raggi γ (si veda la ﬁgura 1.2): essi interagiscono in
modo complesso con le molecole di azoto e ossigeno che la compongono dando luogo a
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quello che e` chiamato uno sciame di particelle secondarie1; i rivelatori devono quindi
essere montati su satelliti e operare in orbita, fuori dall’atmosfera.
Negli anni ’70 importanti progressi furono compiuti con le missioni SAS-2 e COS-B,
che produssero le prime vere mappe, seppur a risoluzione molto bassa, del cielo γ. Un
altro balzo in avanti notevole fu compiuto grazie al Compton Gamma Ray Observatory
(CGRO), lanciato nel 1991. Questo satellite era equipaggiato con 4 strumenti che
permettevano di rivelare radiazione in un amplissimo range di energie: da circa 20 keV a
30 GeV. In particolare, l’Energetic Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET) porto`
a termine il primo all-sky survey nel range da 20 MeV a 30 GeV, osservando l’emissione
diﬀusa dal piano galattico e molte sorgenti puntiformi. Anche questo esperimento non
e` riuscito a spingersi a risoluzioni molto elevate: alle energie piu` basse l’ampiezza
della point spread function era di 5◦, diminuendo ﬁno a circa 0.5◦ all’estremo superiore
del range2. Visto il crescente interesse nei confronti di questa ﬁnestra osservativa
sull’Universo, e` stata progettata un’ulteriore missione (GLAST), ben piu` evoluta, che
dovrebbe iniziare ad operare nell’immediato futuro e che permettera` la costruzione di
mappe decisamente piu` dettagliate (risoluzione di circa 0.1◦) e complete del cielo γ ﬁno
ad energie di circa 300 GeV.
Per quanto riguarda le energie ancora piu` elevate (oltre il TeV), i ﬂussi assai piu`
bassi rendono molto ardua la rivelazione per mezzo di strumenti in orbita, che per ovvie
ragioni devono avere dimensioni contenute. Esiste dunque una serie di esperimenti in
opera (e un buon numero sono in progetto) che misurano i ﬂussi di raggi gamma
oltre il TeV rivelando le particelle secondarie e ricostruendo le caratteristiche dello
sciame. Dalla forma e dall’estensione dello sciame e` possibile risalire alla natura della
particella primaria che l’ha generato (fotone, particella carica, ecc.) e alla sua energia.
Nel paragrafo 4 entrero` piu` in dettaglio descrivendo piu` precisamente i principi di
funzionamento e le caratteristiche tecniche sia dei rivelatori in orbita, sia di quelli a
terra, discutendone brevemente anche i principali risultati.
1.2 Meccanismi di emissione e propagazione nel mez-
zo interstellare
L’interesse sempre crescente che la comunita` scientiﬁca nutre nei confronti dell’astro-
nomia gamma risiede nel fatto che essa permette di studiare i fenomeni astroﬁsici piu`
energetici che avvengono sia nella nostra Galassia sia nelle altre Galassie, come le
1lo stesso fenomeno, anche se – come verra` spiegato in seguito – le caratteristiche dello sciame
generato sono diverse, avviene per le particelle cariche che incidono continuamente sugli strati alti
dell’atmosfera e che prendono il nome di Raggi Cosmici
2Per aver un’idea di che cosa signiﬁchi osservare il cielo ad una risoluzione di 0.5◦, ricordiamo che
la luna piena sottende un angolo proprio di 30′. Naturalmente, nella banda ottica, la prima ad essere
esplorata in astronomia, la risoluzione e` enormemente maggiore anche solo usando l’occhio nudo
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esplosioni di Supernovae o i Nuclei Galattici Attivi. Inoltre, essa permette di acqui-
sire importanti conoscenze riguardanti i meccanismi di accelerazione e diﬀusione delle
particelle cariche altamente energetiche che pervadono la Galassia note con il nome di
Raggi Cosmici.
L’emissione di fotoni γ avviene infatti nella maggior parte dei casi in seguito al-
l’interazione di una particella altamente energetica con altre particelle cariche, campi
magnetici, fotoni a bassa energia, gas interstellare.
Piu` in dettaglio, i meccanismi principali di emissione di radiazione γ sono i seguenti:
• Bremsstrahlung
Si tratta della radiazione che viene emessa da particelle cariche quando subiscono
una forte decelerazione o accelerazione.
Se la popolazione di particelle che provoca l’emissione e` all’equilibrio termodi-
namico locale, si ha la Bremsstrahlung termica: questo fenomeno avviene ad
esempio in un plasma ad alta temperatura a causa delle frequenti interazioni tra
le cariche libere presenti nel gas ionizzato.
L’emissivita` per Bremsstrahlung termica e`, in unita` c.g.s.:
Jbr(ν, T ) = 6.8× 10−38 T−1/2e−hν/kTnzneZ2 gﬀ(ν, T ) erg s−1 cm−3 Hz−1 (1.1)
dove gﬀ(ν, T ) e` chiamato fattore di Gaunt.
Lo spettro dell’emissione si mantiene pressoche´ piatto ﬁno alla frequenza ν =
kT/h  2 × 1010T Hz, dopodiche´ crolla esponenzialmente. Nelle regioni HII
(composte da idrogeno ionizzato) la temperatura elettronica e` tale che lo spettro
della Bremsstrahlung termica si estende quasi ﬁno a frequenze ottiche. Negli
ammassi di galassie si raggiungono temperature ﬁno a T  107÷8 K e di conse-
guenza l’ emissione si spinge ﬁno alla banda X. Per quanto riguarda l’emissione
da sorgenti galattiche, pero`, la Bremsstrahlung termica – per quanto riguarda le
energie oltre il GeV – risulta poco importante.
Nel presente contesto e` piu` interessante il caso in cui l’emissione e` causata da
una popolazione non termica di particelle, come avviene per i raggi cosmici, che
– come vedremo in dettaglio nel Cap. 4 – sono distribuiti in energia secondo una
legge di potenza:
dN = AE−α dE (1.2)
per E compresa tra Emin e Emax. In questo caso, visto che le energie dei RC si
estendono ﬁno a 1020 eV e che le interazioni con il gas ionizzato che compone
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il mezzo interstellare possono dar luogo ad accelerazioni e decelerazioni, vi puo`
essere un contributo all’emissione γ.
• Emissione di sincrotrone
Una particella carica relativistica di velocita` v/c = β immersa in un campo
magnetico di intensita` B emette una radiazione la cui potenza e` data da
P =
4
3
σT c β
2γ2
B2
8π
=
4
3
σT c β
2 E
2
m2 c4
B2
8π
(1.3)
dove σT = (8π/3) (e
4/(m2c4)) e` la sezione d’urto Thompson.
La radiazione emessa da una singola particella ha uno spettro molto largo, che
raggiunge il massimo alla frequenza
νS =
3eB
4πmc
γ2 (1.4)
L’emissivita` in funzione dell’energia e` data dalla seguente formula [81]:
dP
dν
=
√
3e3B cos θ
mc2
F
(
ν
νS
)
(1.5)
dove
F (x) ≡ x
∫ ∞
x
K5/3(y)dy (1.6)
in cui con K5/3 abbiamo indicato una funzione di Bessel modiﬁcata.
Notiamo che la frequenza νS, alla quale l’emissione e` massima, corrisponde a ben
γ3 volte la frequenza di Larmor della particella! Per dare un’idea degli ordini
di grandezza in gioco, osserviamo che un elettrone iper-relativistico di energia 1
GeV immerso in un campo magnetico di intensita` di 1 µG (valore tipico del mezzo
interstellare, come vedremo nel Cap. 4) emette radiazione con picco a circa 80
MHz (onde radio). Ovviamente in presenza di campi piu` intensi o particelle piu`
energetiche la radiazione di sincrotrone si puo` estendere ﬁno a frequenze ben piu`
elevate, arrivando ﬁno alle energie dei raggi γ.
Nel caso di una popolazione non termica di particelle, per ottenere lo spettro
occorre convolvere l’equazione (1.2) con la (1.5). Risulta un’emissivita` data dalla
seguente formula:
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J(ν) =
√
3e3B cos θ
mc2
A
∫ Emax
Emin
E−αdEF
(
ν
νS(E)
)
(1.7)
Chiamando ν1 e ν2 le frequenze νS(Emin) e νS(Emax) rispettivamente, e risolvendo
l’integrale, si ottiene per lo spettro una legge di potenza
J(ν) ∝ ν−S (1.8)
con
S ≡ α− 1
2
(1.9)
nella regione compresa tra ν1 e ν2.
• Inverse Compton
Se consideriamo lo scattering tra un fotone e una particella massiva (ad esempio
un elettrone) nel sistema di riposo di quest’ultimo otteniamo dalla conservazione
del quadrimpulso la nota formula dell’eﬀetto Compton, che per Eγ < mec
2 si puo`
approssimare al prim’ordine come segue:
Efγ = E
i
γ
1
1 +
Eiγ
me c
2 (1− cosΘ)
 Eiγ
(
1− E
i
γ
me c
2 (1− cosΘ)
)
(1.10)
dove Θ e` l’angolo di diﬀusione del fotone. Per quanto riguarda la distribuzione
angolare dei fotoni diﬀusi, la QED fornisce il seguente risultato (Formula di Klein-
Nishima):
dσ
dΩ
= 0.5r2e
⎧⎨
⎩E
f
γ
Eiγ
(Eγ, θ) −
[
Efγ
Eiγ
(Eγ, θ)
]2
sin2(θ) +
[
Efγ
Eiγ
(Eγ, θ)
]3⎫⎬
⎭ (1.11)
dove re e` il raggio classico dell’elettrone.
L’aspetto importante dell’eﬀetto Compton e` che il fotone, in questo sistema di
riferimento, perde una parte della sua energia che dipende dall’angolo di scat-
tering, come e` evidente dalla (1.10). Se pero` osserviamo lo stesso processo in
un sistema (che chiameremo “laboratorio”) in cui l’elettrone e` ultrarelativistico
con fattore di Lorentz Γ e il fotone si muove con angolo θi rispetto alla direzione
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dell’elettrone, eﬀettuando il boost corrispondente la formula precedente diventa
[81]:
Efγ L = E
i
γ LΓ
2(1− β cos θi)(1 + β cos θf )
(
1− E
i
γ L
mec2
(1− β cos θi)(1− cosΘ)
)
(1.12)
dove θi e θf sono gli angoli che il fotone descrive prima e dopo l’interazione rispet-
to alla direzione del moto dell’elettrone. Dalla formula (1.12) si nota chiaramente
che nel sistema del laboratorio il fotone incrementa la sua energia di un fattore
O(Γ2); questo fattore dipende dalla geometria dell’urto, ed e` massimo nel caso
di urto frontale: in questa conﬁgurazione il fattore di guadagno vale 4Γ2 come si
vede facilmente dalla formula.
Il fenomeno che abbiamo descritto e` chiamato Inverse Compton ed e` il meccani-
smo attraverso il quale dei fotoni di bassa energia (radio, IR, ottico) possono esse-
re convertiti in raggi γ in seguito ad un urto con una particella ultra-relativistica.
L’energia persa da una particella e trasferita ai fotoni tramite il meccanismo
dell’IC e` data da una formula molto simile a quella dell’emissione di sincrotrone:
P =
4
3
σT c β
2 E
2
m2 c4
Uγ (1.13)
dove Uγ e` la densita` di energia associata ai fotoni con cui interagisce la particella.
A causa della dipendenza della potenza emessa da m−4, sono gli elettroni a con-
tribuire in modo dominante sia all’emissione di sincrotrone che all’IC, visto che
possiedono una massa circa 2000 volte superiore rispetto ai protoni.
Per quanto riguarda lo spettro dell’IC, iniziamo considerando l’emissione di una
popolazione di elettroni con la stessa energia (e fattore di Lorentz γ) che incide
contro un ﬂusso F0 isotropo di fotoni tutti di energia h¯ωi; l’emissivita` di fotoni
per IC e` data in questo caso particolare dalla seguente formula [81]:
j IC (h¯ωf ) =
e ne σT F0
4 γ2 h¯ ωi
f(x) (1.14)
dove x ≡ h¯ωf/(4γ2ωi) e
f(x) ≡ 2x · ln(x) + x + 1 − 2x2, x ≤ 1 (1.15)
A questo punto possiamo trattare – come gia` avevamo fatto per l’emissione di
sincrotrone – il caso di una popolazione di elettroni distribuita secondo una legge
di potenza di pendenza α. Convolvendo l’equazione (1.2) con la (1.14):
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J IC = A
∫
E−αdEj IC(h¯ωf ) =
3
8
σT cA(mec
2)(1−α)Q(α)
(
ωi
ωf
)(α−1)/2
(1.16)
dove abbiamo introdotto la quantita` adimensionale
Qα ≡ 2α+3 α
2 + 4α + 11
(α + 3)2(α + 5)(α + 1)
(1.17)
Si osserva che lo spettro non si estende al di la` della frequenza 4Γ2ωi in quanto il
massimo quadagno di energia che si puo` ottenere e` proprio, come abbiamo visto,
di un fattore 4Γ2. Inoltre la pendenza spettrale dei fotoni emessi e` legata a quella
delle particelle dalla relazione
α IC =
α− 1
2
(1.18)
che e` esattemente la stessa relazione che si trova nell’emissione di sincrotrone.
Naturalmente, se – come e` realistico aspettarsi – l’emissione IC avviene in seguito
all’interazione con un fondo di fotoni non monocromatico ma avente una certa
distribuzione spettrale, lo spettro della radiazione prodotta si ottiene eseguendo
un’ulteriore convoluzione con la distribuzione in energia dei fotoni bersaglio.
• Interazione adronica con il gas interstellare
L’interazione di nuclei e nucleoni altamente energetici con le molecole, gli atomi
e gli ioni che compongono il mezzo interstellare (che descriveremo in dettaglio
nel Cap. 3) da’ origine a pioni, sia carichi che neutri.
I pioni carichi decadono in µ + νµ, e i muoni cos`ı prodotti decadono in e
± + νe + νµ,
quindi con produzione di neutrini. Per la produzione dei γ sono importanti in-
vece i pioni neutri, poiche´ decadono in due fotoni; le reazioni che conducono alla
creazione dei fotoni sono del tipo seguente:
p + X → π0 +Y → γ + γ +Y (1.19)
dove con X e Y abbiamo indicato dei generici nuclei o nucleoni.
La distribuzione spettrale della radiazione che si ottiene da questa catena di
reazioni segue esattamente quella della popolazione di particelle energetiche che
ha dato luogo al processo.
Mentre la radiazione di sincrotrone e l’IC sono generate – come abbiamo visto
– dalla componente leptonica dei Raggi Cosmici, questo processo e` determinato
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dalla componente adronica. Data una sorgente e misurato lo spettro non e` sempre
facile stabilire se la radiazione proviene dai primi due processi o da quest’ultimo;
questo problema prende il nome di lepton-hadron degeneracy e come vedremo
potra` probabilmente essere risolto in futuro anche con i progressi della neutrino-
astronomia.
Una volta prodotti attraverso uno dei quattro meccanismi che abbiamo descrit-
to, i fotoni γ propagano nello spazio interstellare (o intergalattico, per le sorgenti
extragalattiche) ﬁno a raggiungere l’osservatore.
Essendo altamente energetici e penetranti, i raggi γ non soﬀrono dell’arrossamento
e dell’estinzione causati dalle polveri e dal gas che compongono il mezzo interstellare,
come avviene invece per i fotoni nella banda ottica. Esiste pero` un importante mecca-
nismo di opacita` che limita il range dei raggi γ al di sopra di una certa energia: essi
possono dar luogo a coppie elettrone-positrone interagendo con un fondo di fotoni di
bassa energia:
γ + γ(background) → e+ + e−
La soglia di questo processo e`
Eγ  m
2
e
Eγ (background)
(1.20)
quindi, ad esempio, su un fondo di microonde (∼ 10−4 eV) come la CMB i raggi
gamma dal PeV in su vengono assorbiti.
Chiaramente per calcolare l’attenuazione dovuta a questo processo occorre conside-
rare il fondo di radiazione diﬀuso in un ampio range di lunghezze d’onda: un recente
calcolo [79] relativo alla nostra Galassia che prende in considerazione i vari fondi pre-
senti, e in particolare quello IR, ha ottenuto come risultato un’attenuazione del  12%
a 30 TeV e del  23% a 100 TeV.
1.3 Sorgenti puntiformi o di estensione limitata
Esistono un gran numero di sorgenti γ di limitata estensione o addirittura puntiformi,
sia nella nostra Galassia sia nelle altre galassie, e sono sempre correlate con la presenza
di alte concentrazioni di particelle molto energetiche.
Vediamo una breve rassegna delle piu` importanti.
• Resti di Supernova (SuperNova Remnants, SNRs). Sono le strutture risultanti
da un evento di Supernova, costituite dal materiale rilasciato dall’esplosione che
si espande nel mezzo interstellare circostante; l’espansione e` supersonica e da’
luogo a un’onda d’urto (shock). Spesso all’interno del SNR si osserva il residuo
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Figura 1.2: Supernova remnant RX J0852.0-4622 (Vela Junior) osservata da H.E.S.S. Il
contorno bianco si rifersice all’immagine presa nei raggi X. Immagine tratta dal website
www.mpi− hd.mpg.de/hfm/HESS/public/som/ (HESS Source of the Month index).
compatto dell’esplosione, la pulsar, una stella di neutroni che emette un segnale
radio periodico molto intenso; il vento relativistico di elettroni generato dalla
stella di neutroni puo` interagire con il materiale eiettato dalla Supernova: in
questo caso il SNR prende il nome di Pulsar Wind Nebula (PWN).
I SNR sono molto interessanti poiche´ si ritiene che proprio lungo lo shock che
li delimita abbia luogo l’accelerazione dei Raggi Cosmici (come vedremo piu` in
dettaglio nel Cap. 4).
L’identiﬁcazione di un gran numero di essi come emettitori di radiazione non
termica che si estende per un numero molto grande di decadi in energia, dalla
banda radio ﬁno ai γ oltre il TeV, ha dato solide conferme a questa teoria, almeno
per quanto riguarda la componente leptonica dei RC.
In eﬀetti, la radiazione γ di energia piu` bassa (nella regione compresa all’incirca
tra 100 e 102 MeV) emessa da un tipico SNR e` identiﬁcabile come radiazione di
sincrotrone degli elettroni accelerati in loco.
Invece, per quanto riguarda l’emissione piu` energetica, questa proviene princi-
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Figura 1.3: Spettro della Crab Nebula. Tratto da [33]
palmente dall’IC sul fondo cosmico di microonde (CMB): si veda ad esempio, in
ﬁgura (1.3), lo spettro della Crab Nebula, una delle PWN piu` studiate.
In molti casi, pero`, un contributo alla radiazione oltre il TeV puo` provenire dal
decadimento del π0 dovuto alle interazioni adroniche [9] [16]: in eﬀetti, se i SNR
sono realmente i principali siti di accelerazione dei nuclei che compongono i RC,
dobbiamo aspettarci un ﬂusso adronico Φhadron ∼ 102 Φlepton e dunque e` naturale
attendersi un contributo all’emissione γ da parte di questo ﬂusso.
Come vedremo nel capitolo successivo, la rivelazione di un ﬂusso di neutrini da
sorgenti di questo tipo costituirebbe la prova deﬁnitiva di un contributo adronico
all’emissione, e permetterebbe di identiﬁcare in modo molto piu` sicuro i SNR
come sito di accelerazione di nuclei e non solamente di elettroni. Il riconoscimento
di un contributo adronico e` chiaramente piu` probabile quando il SNR si trova
nell’immediata prossimita` di una regione con alta concentrazione di gas, come una
nube molecolare. A questo proposito e` molto interessante il caso della sorgente
RX J1713.7-3946, un SNR situato a circa 1 kpc su una linea di vista non distante
dal Centro Galattico, la cui emissione gamma molto intensa e` meglio ﬁttata da un
modello adronico; in ﬁgura (1.4) sono sovrapposte le osservazioni nella regione del
TeV e dell’X dell’oggetto in questione con le osservazioni radio, che evidenziano
la presenza di gas molecolare nelle immediate prossimita` del SNR.
• Per quanto riguarda le sorgenti al di fuori della Via Lattea, abbiamo i Nuclei
Galattici Attivi (Active Galactic Nuclei, AGN), regioni centrali di alcune galas-
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Figura 1.4: Emissione γ da RX J1713.7-3946 (contorni rossi), sovrapposta all’emissione del CO, che
traccia l’idrogeno molecolare (bande colorate). Tratta da [22]
sie che emettono una quantita` di radiazione che puo` eccedere quella totale della
galassia stessa.
Anche gli AGN emettono in un ampio spettro di lunghezze d’onda, dalle onde
radio ai gamma di altissima energia. Si ritiene che il motore dei Nuclei Galattici
Attivi sia la caduta di materia su un buco nero di grande massa.
• Esistono inoltre sorgenti transienti estremamente intense quanto fugaci, che pren-
dono il nome di Gamma Ray Bursts, dei “lampi” gamma che possono durare
da una frazione di secondo ad alcune ore e si manifestano in posizioni casuali
del cielo diverse volte al giorno. I Gamma-Ray Bursts sono stati studiati dal gia`
citato Compton Gamma Ray Observatory con uno strumento dedicato (BATSE),
che ha evidenziato l’isotropia della loro distribuione escludendo l’origine galatti-
ca. Si pensa che i GRB siano collegati a esplosioni di Ipernovae, ma i meccanismi
esatti non sono ancora ben compresi.
1.4 L’emissione diﬀusa dal piano galattico
Essendo la nostra Galassia ricca di gas, pervasa da campi magnetici (di intensita` del-
l’ordine del µG) e attraversata da un ﬂusso di raggi cosmici, alla luce dei ragionamenti
sui meccanismi di emissione fatti nel paragrafo precedente e` lecito attendersi che essa
stessa sia un importante emettitore gamma. Infatti, una radiazione diﬀusa proveniente
dal piano galattico e` stata osservata in modo inequivocabile dall’esperimento EGRET,
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e ci si attende un aﬃnamento delle osservazioni esistenti in questo ambito dalla missione
GLAST di prossimo lancio.
Questa e` l’emissione di interesse per questo lavoro di tesi: la sua importanza e` gran-
de perche´ essa, tracciando la distribuzione dei RC su tutto il piano galattico, costituisce
un importante banco di prova per le teorie sull’accelerazione e sulla propagazione dei
RC: per simulare questa emissione, infatti, occorre conoscere la distribuzione spazia-
le dei RC, e quindi bisogna simulare la loro propagazione nel campo magnetico della
Galassia.
L’intervallo energetico a cui siamo interessati va dal GeV ﬁno alle energie del cosid-
detto “ginocchio” (si veda il capitolo 4, circa 1 PeV). in questo intervallo i meccanismi
principali che determinano l’emissione sono il decadimento dei pioni prodotti dall’in-
terazione della componente adronica con il gas interstellare e l’IC della componente
leptonica sul fondo di radiazione diﬀuso [77], mentre la Bremsstrahlung e l’emissione
di sincrotrone sono meno importanti.
Tra i due meccanismi che danno il maggior contributo, ci aspettiamo, visto che il gas
presenta un massimo molto piccato di densita` in corrispondenza del piano galattico,
che il π0-decay sia dominante alle basse latitudini galattiche, e che l’IC diventi via
via piu` importante alle alte latitudini. Questa considerazione sara` quantiﬁcata meglio
quando studieremo in dettaglio la distribuzione del gas e analizzeremo i risultati delle
simulazioni.
1.5 Rivelazione dei fotoni γ
Nell’astronomia tradizionale, operante nella banda ottica, per ottenere un’immagine di
una porzione di cielo occorre associare un sistema di ottiche (specchi, lenti) a un detec-
tor (di solito un CCD). Le ottiche hanno lo scopo di formare l’immagine sul detector,
cioe` fanno in modo che ad ogni pixel del rivelatore arrivino solamente i fotoni prove-
nienti da un certo angolo3. Questo schema non puo` essere applicato a una radiazione
di altissima energia come quella γ, troppo penetrante per poter realizzare un sistema di
ottiche che ne modiﬁchino il cammino. Occorre quindi che il rivelatore sia costruito in
modo da poter individuare, per ogni fotone che incide su di esso, la direzione di arrivo.
Per comprendene il funzionamento di un rivelatore γ occorre innanzi tutto conoscere
quali sono le interazioni tra il fotone che si vuole rivelare e la materia. Un raggio γ ad
alta energia che incide su un materiale interagisce principalmente attraverso i seguenti
processi:
• Scattering Compton sugli elettroni che costituiscono il materiale. Un fotone
gamma tipicamente subisce numerosi processi di scattering, in ognuno dei quali
3l’ampiezza di questo angolo e` il prodotto dell’inverso della focale (chiamata plate scale) per la
dimensione ﬁsica del pixel.
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Figura 1.5: Le sensibilita` di degli esperimenti descritti nel testo in funzione dell’energia. Co-
me comparazione e` mostrato lo spettro della nebulosa del Granchio (Crab Nebula), una delle
piu` intense sorgenti del cielo γ. Dati riferiti a 50 ore di presa dati. Fonte: sito di GLAST,
people.roma2.infn.it/ glast/sensitivity.jpg
viene ceduta un po’ della sua energia agli elettroni, che a loro volta la perdono
per ionizzazione e bremmstrahlung
• Assorbimento fotoelettrico: questo processo porta alla scomparsa del fotone, che
viene assorbito da un elettrone che ne acquista l’energia
• Produzione di coppie: il fotone, interagendo con un nucleo del materiale su cui
incide puo` produrre una coppia di elettroni e positroni:
γ +X→ e+ + e− +X
La presenza del nucleo e` fondamentale per la conservazione dell’impulso, ma
l’energia cinetica trasferita a questo, in virtu` della sua massa molto maggiore di
quella dell’elettrone e del positrone, e` trascurabile. Dunque l’energia cinetica che
acquista la coppia leptonica creata e` semplicemente Eγ − 2mec2.
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Al crescrere dell’energia la produzione di coppie diventa il processo piu` importan-
te, ed e` quello che viene sfruttato per costruire i detector di raggi gamma di origine
astroﬁsica.
Figura 1.6: Il detector di GLAST: LAT (Large Area Telescope). Fonte: sito
http://today.slac.stanford.edu/images/2007/lat-spacecraft-large.jpg
EGRET, operante negli anni ’90, era costituito da una serie di plates paralleli in cui
il fotone poteva convertirsi in una coppia elettrone-positrone. Tra questi plates erano
poste delle spark chambers4 che permettevano di seguire le traiettorie dell’elettrone e
del positrone. L’energia della coppia era misurata attraverso un calorimetro. Una delle
diﬃcolta` piu` grandi di un esperimento come EGRET consiste sicuramente nel rigettare
il fondo in modo eﬃciente: uno strumento in orbita e` attraversato costantemente da
un ﬂusso di raggi cosmici anche di 4÷ 5 ordini di grandezza maggiore rispetto ai tipici
ﬂussi γ da misurare. E’ stato quindi necessario collocare tutto intorno al detector un
4una spark chamber e` un rivelatore di particelle cariche costituito da due elettrodi tra i quali e`
collocato un gas nobile (He, Ar). La particella causa la ionizzazione del gas e l’elevato potenziale
presente tra gli elettrodi induce la formazione di una scarica che puo` essere facilmente osservata
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array di scintillatori operanti in anticoincidenza5 e sviluppare degli algoritmi in grado
di distinguere, dalle tracce osservate, se la particella primaria e` un fotone o un raggio
cosmico. La conﬁgurazione che abbiamo descritto permetteva a EGRET di rivelare
fotoni in un range di energia da 20 MeV a 30 GeV, con risoluzione in energia di circa
20%.
Un parametro importante per caratterizzare un detector di particelle di alta ener-
gia e` quella che viene chiamata l’Area Eﬃcace. Essa e` deﬁnita come la grandezza
che, moltiplicata per il ﬂusso diﬀerenziale incidente di particelle da rivelare, produce
il rate di eventi per unita` di tempo osservato nel detector a una certa energia. Se
schematizziamo il rivelatore come un oggetto avente volume V , densita` numerica n di
nuclei-bersaglio per una generica interazione della particella da rivelare (puo` essere un
fotone, un neutrino, un raggio cosmico), e sezione d’urto dell’interazione σ(E), e` facile
vedere che l’area eﬃcace e` data da Aeﬀ(E) = nσ(E)V .
Per quanto riguarda EGRET, l’area eﬃcace del detector variava da 1200 cm2 a 100
MeV a 1500 cm2 a 3 GeV (fonte: sito uﬃciale del Compton Gamma-Ray Observatory
/cossc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/cgro/).
EGRET ha osservato una notevole quantita` di sorgenti puntiformi, raccolte nel
Third EGRET catalogue [52], che contiene 271 sorgenti di cui un buon numero rima-
ne non identiﬁcato [47]; ha inoltre rivelato l’emissione diﬀusa proveniente dal piano
galattico.
Per quanto riguarda GLAST, i principi di funzionamento sono simili: anche nel caso
di questo esperimento si rivelano le coppie elettrone-positrone create dall’interazione
del fotone γ incidente con dei pannelli, detti converter sheets. La diﬀerenza principale
consiste nei detector che rivelano gli elettroni e i positroni, che sono rivelatori al silicio
e non camere a scintilla come per EGRET. L’insieme degli strati di conversione e dei
detector al silicio e` chiamato “precision tracker”. E’ poi presente un calorimetro per la
misura dell’energia delle coppie elettrone-positrone.
Oltre alla gia` citata maggiore risoluzione angolare, la caratteristica notevole di
GLAST sara` il maggiore range di energia (ﬁno a 300 GeV) e la maggiore sensibilita`
a parita` di energia. Nella ﬁgura (1.5) la sensibilita` di GLAST e` graﬁcata a confronto
con le sensibilita` degli altri esperimenti che abbiamo citato in questo paragrafo, sia in
orbita che a terra.
Per la regione oltre il TeV, come abbiamo detto, i rivelatori sono posti a terra e
devono ricostruire le caratteristiche degli sciami.
Gli sciami prodotti dai γ (detti sciami elettromagnetici) sono costituiti principal-
mente da elettroni e fotoni: il γ incidente sull’atmosfera genera una coppia elettrone-
positrone (ad alte energie e` questo il processo dominante); successivamente l’elettrone
e il positrone emettono fotoni per bremsstrahlung, e i fotoni prodotti a loro volta gene-
5cioe` aventi la funzione di inibire il conteggio di un evento se la particella generata non proviene
dall’angolo di accettanza desiderato
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Figura 1.7: L’esperimento H.E.S.S. (High Energy spectroscopic system), situato in Namibia, consiste
di un array di 4 telescopi disposti a formare un quadrato di lato 120 m che forniscono visioni multiple
dello sciame e ne permettono la ricostruzione. Immagine tratta dal sito uﬃciale dell’esperimento,
http://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/HESS.html
Figura 1.8: Diﬀerenza tra sciame adronico e sciame elettromagnetico. Immagine tratta dal sito
www.gae.ucm.es/ emma/tesina/img58.png
rano coppie elettrone-positrone (naturalmente di energia inferiore); il processo si itera
ﬁno a quando l’energia degli elettroni diventa bassa a suﬃcienza perche´ la perdita di
energia per ionizzazione diventi dominante su quella per bremmstrahlung e quella dei
fotoni diventi tanto bassa perche´ prevalgano lo scattering Compton e la fotoionizzazio-
ne sulla produzione di coppie. A questo punto lo sciame ha raggiunto la sua massima
estensione e, procedendo piu` in profondita` nell’atmosfera, il numero di particelle che
lo compongono inizia a diminuire.
Sono molto diversi (si veda anche la ﬁgura 1.8) gli sciami prodotti da protoni e
nuclei pesanti, che costituiscono la componente principale dei Raggi Cosmici (vedere
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Cap. 4): questi, interagendo con l’atmosfera, generano pioni (π0, π+ e π−) i quali
decadono nei modi che abbiamo gia` visto producendo fotoni (che danno luogo a loro
volta a uno sciame elettromagnetico), µ± e neutrini. Questi sciami si distinguono
da quelli leptonici per la composizione e per la distribuzione laterale delle particelle:
in particolare, gli sciami adronici presentano un contributo muonico molto maggiore
e risultano piu` larghi rispetto a quelli elettromagnetici. E’ molto importante che la
discriminazione tra i due tipi venga eseguita correttamente, visto che anche alle energie
del TeV gli sciami provenienti dai fotoni emessi da una tipica sorgente astroﬁsica sono
in numero molto minore (alcuni ordini di grandezza) rispetto a quelli prodotti dai RC,
che devono essere rigettati.
Le diverse tecniche che vengono utilizzate per osservare le particelle che compongono
gli sciami inducono la seguente classiﬁcazione per quanto riguarda i rivelatori γ a terra:
• Gli Air Shower Arrays (ASA) come l’esperimento MILAGRO situato negli Stati
Uniti, o ARGO-YBJ, da poco operante in Tibet alla ragguardevole altitudine di
4300 m.
Essi consistono di una vasta matrice di detectors che rivelano le particelle se-
condarie nel momento in cui incidono sulla superﬁcie terrestre; confrontando le
misure di energia e tempo di impatto dei singoli rivelatori e` possibile ricostruire
energia e direzione della particella primaria che ha iniziato lo sciame.
Questi strumenti hanno molti vantaggi: grazie all’ampio campo di vista sono
adatti a fare surveys dell’emissione diﬀusa, hanno una buona risoluzione sull’an-
golo zenitale, possono operare per lunghi periodi di tempo con costi relativamente
contenuti. Purtroppo, allo stato attuale, nessun Air Shower Array e` situato nell’e-
misfero Sud, quindi nessuno e` in grado di vedere una delle regioni piu` interessante
del cielo γ, il centro galattico.
• Gli Atmospheric Cerenkov Detectors (ACT), tra i quali ricordiamo HESS, MA-
GIC, VERITAS, CANGAROO.
Questi strumenti rivelano le particelle secondarie osservandone la radiazione Ce-
renkov. Avendo una buona risoluzione angolare sono adatti alla rivelazione di
sorgenti puntiformi; gli svantaggi principali consistono nel campo di vista ristret-
to, che obbliga a puntare la sorgente da osservare, e nella poca sensibilita` per
sorgenti poco intense.
Questi esperimenti hanno confermato un’emissione oltre il TeV da parte di molte
sorgenti gia` rivelate da EGRET; inoltre, evidenze di emissione diﬀusa sono arrivate
dalla zona del Centro Galattico (H.E.S.S.) e dalla regione del Cigno (Milagro).
Nel capitolo 6 le evidenze di emissione diﬀusa galattica sia nella regione del GeV
che in quella del TeV saranno discusse piu` in dettaglio, e confrontate con i risultati
delle nostre simulazioni.

Capitolo 2
La neutrino-astronomia
Figura 2.1: Rappresentazione del layout dell’esperimento ANTARES. Immagine tratta dal sito
uﬃciale dell’esperimento.
2.1 Introduzione
I neutrini costituiscono un’importante frontiera dell’astronomia in quanto – essendo
elettricamente neutri, stabili e molto poco interagenti con la materia – non vengo-
no deﬂessi dai campi magnetici, portano informazione ﬁno a distanze cosmologiche e
possono sfuggire da sorgenti otticamente spesse.
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Esistono molti tipi diversi di sorgenti di neutrini in ambito astroﬁsico, e molto
ampio e` il range di energie da considerare.
Nella regione del MeV sono le stelle, in quanto sede di reazioni nucleari, le piu`
importanti sorgenti di neutrini.
Ad esempio, nella fase di bruciamento dell’idrogeno, che avviene secondo la reazione
(in cui vengono rilasciati ∼ 26.7 MeV):
4p + 2e− →4 He + 2νe
per ogni 4 nuclei di idrogeno consumati si producono 2 neutrini elettronici, che
portano via1 circa il 2 per cento dell’energia liberata nella reazione. A causa della
sua vicinanza, il Sole e` dunque la sorgente piu` intensa di neutrini a queste energie:
essendo la sua luminosita` L  2.4 · 1039 MeV s−1, e` facile calcolare – tenendo conto
delle considerazioni precedenti – un ﬂusso di neutrini alla distanza della Terra di
Φνe  6.5 · 1010 cm−2 s−1 (2.1)
Anche le esplosioni di Supernova producono un ﬂusso importante di neutrini del
MeV: quasi tutta l’energia rilasciata (∼ 1053 erg) e` infatti sotto forma di queste par-
ticelle; una esplosione di SN entro 50 kpc dalla Terra (quindi nella nostra Galassia o
nelle nubi di Magellano) produce ﬂussi di neutrini – integrati sulla durata dell’evento
– uguali o superiori a 1010 cm−2 s−1 [17].
Per quanto riguarda le alte energie (oltre il GeV), la neutrino-astronomia si puo`
considerare per alcuni aspetti complementare alla gamma-astronomia.
Infatti, il meccanismo principale per la produzione di neutrini a queste energie e`
il decadimento dei π+ e del π− prodotti in seguito all’urto della componente adronica
dei Raggi Cosmici con il gas interstellare; ci aspettiamo dunque che – esattamente
come nel caso dei fotoni γ – le sorgenti piu` promettenti siano i siti dove sono presenti
alte concentrazioni di particelle energetiche come i resti di Supernova, gli AGN ecc.
La rivelazione di ﬂussi di neutrini da una sorgente di questo tipo permetterebbe di
identiﬁcare chiaramente l’origine adronica dell’emissione risolvendo la lepton-hadron
degeneracy, cosa che con i γ non e` possibile in quanto – come abbiamo visto – per
la produzione di questi ultimi esistono due processi concorrenti (IC e π0-decay) non
facilmente distinguibili dalle features spettrali. Inoltre, la trasparenza del mezzo inter-
stellare ai neutrini ﬁno alle energie piu` elevate rende queste particelle ottimi candidati
per studiare sorgenti anche molto lontane ﬁno alle energie del PeV e oltre, cosa che con
i γ non e` possibile a causa della loro interazione con il fondo diﬀuso di radiazione.
Purtroppo la sezione d’urto di interazione estremamente bassa rende ardua la rive-
lazione dei neutrini. Fino ad ora le uniche osservazioni solide esistenti riguardano la
regione del MeV: neutrini solari e neutrini da SN, oltre naturalmente ai neutrini atmo-
sferici prodotti in seguito alle interazioni dei RC con l’atmosfera. Per quanto riguarda
1il loro cammino libero medio e` molto maggiore del raggio del Sole
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i neutrini di origine astroﬁsica di energia superiore al GeV, invece, i ﬂussi molto piu`
bassi2 richiedono rivelatori con area eﬃcace di gran lunga maggiore3: per questo moti-
vo sono in progetto rivelatori di dimensioni piu` grandi (ﬁno a 1 km3), che descriveremo
in dettaglio nel prossimo paragrafo. Al momento, tuttavia, le osservazioni di neutrini
di energia > 1GeV provenienti da una sorgente astroﬁsica sono assai scarse.
2.2 Telescopi per neutrini di alta energia
2.2.1 Tecniche di osservazione e principali fonti di rumore
Anche se i dettagli variano da esperimento a esperimento, i telescopi per neutrini di alta
energia sono generalmente costituiti da stringhe di fotomoltiplicatori (PMT) distribuiti
in un mezzo trasparente come acqua o ghiaccio.
Le tecniche che si utilizzano variano in funzione del ﬂavour dei neutrini da rivelare
e dell’energia considerata; sono tutte pero` riconducibili all’osservazione dei prodotti
delle reazioni a cui essi danno luogo interagendo con i nucleoni presenti nel volume
strumentato o intorno ad esso.
I metodi principali sono i seguenti:
• I neutrini muonici (νµ) fanno interazione di corrente carica con i nucleoni e
producono muoni:
νµ + N → µ + X
Questo e` il processo piu` importante ai ﬁni della rivelazione: infatti il muone, nel
caso in cui il punto in cui e` stato prodotto si trovi ad una distanza dal volume
strumentato piu` piccola rispetto al suo range nel mezzo, puo` essere facilmente
rivelato osservandone attraverso i fotomoltiplicatori la luce Cerenkov.4
2Le sorgenti piu` promettenti hanno ﬂussi diﬀerenziali stimati a 1 TeV dell’ordine di
10−11 TeV−1 cm−2 s−1 [61]
3Come vedremo, Antares si preﬁgge di raggiungere un’area eﬃcace per i neutrini maggiore di 1 m2
a circa 1 PeV di energia
4La radiazione Cerenkov viene emessa quando una particella si propaga in un mezzo con velocita`
superiore a quella che avrebbe la luce nel medesimo mezzo; l’emissione avviene con un angolo
θC = arccos
(
1
βn
)
(2.2)
dove n e` l’indice di rifrazione del mezzo e β e` come di consueto velocita` della particella espressa
in unita` della velocita` della luce nel vuoto. Chiaramente la formula ha senso se β > 1/n, in caso
contrario non vi e` emissione.
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La costanza dell’angolo Cerenkov al variare dell’energia5 rende questa emissione
molto indicata per ricostruire la direzione di provenienza del muone. L’energia
di soglia che consente di eﬀettuare la ricostruzione e` tipicamente compresa nel
range 10 ÷ 100 GeV.
E’ molto importante sottolineare che i muoni che interessano sono quelli prodotti
dall’interazione di neutrini muonici provenienti dal basso, quindi di fatto i tele-
scopi per neutrini “vedono” il cielo dell’emisfero opposto. Questa caratteristica
e` dovuta al fatto che esiste un fondo di muoni atmosferici, creati dall’interazione
dei Raggi Cosmici con l’atmosfera e provenienti quindi dall’alto, che e` anche di
5 ordini di grandezza superiore ai tipici segnali attesi.
Non esiste invece un fondo di muoni atmosferici provenienti dall’emisfero opposto
a causa dell’eﬃcace schermatura della Terra; esiste pero` un fondo ineliminabi-
le di neutrini atmosferici, anch’essi prodotti dalle interazioni dei Raggi Cosmici:
questo costituisce uno dei maggiori problemi della neutrino-astronomia in quanto
abbassa considerevolmente il rapporto segnale/rumore. Il ﬂusso di neutrini atmo-
sferici oltre il TeV mediato sull’angolo zenitale e` dato dalla seguente espressione
[38]:
F atmνµ  4.6 · 10−8 (E / 1TeV)(−3.7) TeV−1 cm−2 s−1 sr−1 (2.3)
aﬀetta da un’incertezza del 40% circa.
Fortunatamente, come si puo` vedere da questa formula, la pendenza dello spettro
degli atmosferici (indice spettrale  3.7) e` assai piu` ripida se confrontata con
quella di una tipica sorgente astroﬁsica (indice spettrale di solito ≤ 2.7): cos`ı, se
l’intensita` della sorgente e` suﬃciente, e` possibile distinguere i neutrini astroﬁsici
da quelli atmosferici grazie all’eccesso di ﬂusso che si osserva ad alte energie.
Oltre a questi fondi “ﬁsici” esiste inevitabilmente un rumore ottico che dipende
dal substrato in cui e` collocato il detector. Nel ghiaccio l’unico rumore e` do-
vuto alla radioattivita` delle sfere che contengono i fotomoltiplicatori e a quella
nelle immediate vicinanze. Nel mare, oltre alla radioattivita` naturale, dovuta
principalmente al decadimento del potassio-40, e` presente una componente di
bioluminescenza: entrambi questi contributi diminuiscono con l’aumentare della
profondita`, per cui il modo migliore per aumentare il rapporto segnale/rumore e`
quello di posizionare il rivelatore quanto piu` in profondita` e` possibile.
• I neutrini di tipo muonico o elettronico che fanno interazioni di corrente neutra
o carica possono produrre degli sciami osservabili se l’interazione avviene dentro
5β si scosta da 1 per una frazione piccolissima nelle energie di interesse
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il rivelatore o non troppo lontano da esso: la penetrazione in acqua o ghiaccio
degli sciami – anche i piu` energetici – non supera infatti i 10 metri.
Questo metodo diventa importante alle alte energie (olte ∼ 100 TeV) sia per-
che´ l’energia di soglia per la rivelazione gli sciami e` generalmente piu` alta che
per i muoni, sia (soprattutto) per il fatto che la ricostruzione della direzione di
provenienza dei neutrini attraverso la rivelazione degli sciami e` soggetta a una
grande incertezza: perdendo l’informazione angolare diventa quindi importante
collocarsi in una regione di energia in cui il fondo indistinguibile degli atmosferici
sia fortemente soppresso.
Occorre osservare che alle energie molto elevate per le quali si utilizza questo
metodo la Terra attenua in modo considerevole i ﬂussi di neutrini: dunque, in
questo caso, non e` piu` vero che viene “visto” il cielo dell’emisfero opposto.
• I neutrini di tipo τ sono piu` diﬃcili da rivelare ma producono, alle energie
dell’ordine del PeV, due tipi di segnature: gli eventi double bang e gli eventi
lollypop
I primi avvengono quando un τ viene prodotto in un’interazione di corrente carica
all’interno del volume del detector insieme ad uno sciame adronico e il tau decade
prima di uscire dal rivelatore producendo a sua volta uno sciame elettromagnetico
o adronico; se l’energia iniziale e` minore di qualche PeV i due sciami coalescono.
Gli eventi lollypop avvengono invece quando solo il secondo dei due sciami di cui
abbiamo parlato e` prodotto nel detector, e si osserva una traccia di τ che entra
nello sciame. Gli eventi lollypop sono utili solo ad altissime energie (molti PeV),
perche´ diversamente la traccia del τ non e` abbastanza lunga da essere identiﬁcata.
Per concludere e` importante notare che, quando si considerano sorgenti galat-
tiche, occorre annoverare tra i fondi “ﬁsici” ineliminabili il background di neutrini
extragalattici.
Waxmann e Bachall [82] hanno mostrato che si puo` porre un limite superiore a
questo ﬂusso diﬀuso di neutrini. L’argomento parte dall’assunzione che i RC di eleva-
tissima energia (1019 ÷ 1021 eV), la cui origine si ritiene essere extragalattica, siano
accelerati in siti otticamente sottili e distribuiti uniformemente su scala cosmologica.
Il rate di iniezione di energia nel range considerato si puo` stimare a partire dal
ﬂusso di RC che viene osservato e risulta
E2RC
dNRC
dERC
(1019 eV) = 1044 ergMpc−3 yr−1 (2.4)
A partire da questo rate di iniezione si puo` stimare la densita` di energia dei neutrini
prodotti dalle interazioni dei RC nel range considerato a patto di conoscere la frazione
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 di energia persa dai RC nelle interazioni con i fotoni e il gas nel mezzo intergalattico.
Il limite superiore si ottiene imponendo 
 = 1.
Un recente calcolo [6], estrapolato alle energie del TeV, fornisce per il limite supe-
riore al ﬂusso di neutrini un valore di
ΦWB(> 1TeV) = 2.3 · 10−11 cm−2 s−1 sr−1 (2.5)
Questo fondo e` comunque – come vedremo – un ordine di grandezza inferiore
rispetto ai ﬂussi attesi dalla regione del Piano Galattico.
2.2.2 Rassegna dei principali esperimenti
Diversi esperimenti si sono succeduti per dimostrare l’eﬀettiva realizzabilita` di rivelatori
di neutrini nella regione del TeV. Ricordiamo i principali:
• DUMAND (Deep Underwater Muon And Neutrino Detector), esperimento ormai
abbandonato al largo delle isole Hawaii
• L’esperimento nel lago Baikal
• AMANDA (Antartic Muon And Neutrino Detector Array) collocato nei ghiacci
dell’Antartide
Gli esperimenti di prossima generazione, che puntano verso un volume di 1 km3,
sono:
• ANTARES (Astronomy with a Neutrino Telescope and Abyss environment RE-
Search), in costruzione nel Mar Mediterraneo al largo di Tolone
• NEMO, in progetto sempre nel Mediterraneo, probabilmente al largo della Sicilia
• ICECUBE, che sara` l’upgrade di AMANDA
Vediamo ora qualche dettaglio in piu` riguardo a questi esperimenti.
2.2.3 Baikal
Il Baikal Neutrino Telescope si trova nel lago Baikal, nella Siberia meridionale. Com-
pletato nel 1998, consiste di 192 fotomoltiplicatori disposti su 8 stringhe. Ogni stringa
e` composta da 12 piani ognuno dei quali ospita due PMT; entrambi i fototubi devono
risultare colpiti aﬃnche il piano venga considerato colpito: in questo modo viene ridot-
to il fondo dovuto alla radioattivita` naturale e alla bioluminescenza. Inoltre, gli eventi
di neutrino sono isolati dal fondo di muoni cosmici imponendo una restrizione sul χ2
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del ﬁt dei tempi di arrivo dei fotoni misurati e delle ampiezze dei coni Cerenkov. Il sito
e` molto vantaggioso anche a causa del clima: in inverno la superﬁcie del lago congela
ed e` quindi possibile lavorare direttamente sopra il telescopio facilitando notevolmente
la manutenzione dell’apparato. Per quanto riguarda i risultati ottenuti, nei primi 234
giorni di vita dell’esperimento sono stati identiﬁcati 35 muoni upgoing. L’analisi di [35]
ha consentito di osservare uno spettro completamente compatibile con il fondo prodotto
dai muoni atmosferici; purtroppo la conﬁgurazione descritta, con un’area eﬃcace (per
i muoni) dell’ordine di 103 m2, non consentira`, presumibilmente, di osservare neutrini
prodotti da sorgenti astroﬁsiche.
2.2.4 Antares
Figura 2.2: Risoluzione angolare di ANTARES in funzione dell’energia. Fonte: sito uﬃciale
dell’esperimento.
La collaborazione di ANTARES sta realizzando un detector per neutrini nella re-
gione del TeV - PeV nel Mar Mediterraneo, a 40 km al largo della citta` francese di
Tolone; lo strumento consistera` – una volta completato – di 900 fotomoltiplicatori
organizzati su 12 stringhe verticali, distribuite su un’area di 50000 m2; il campo di
vista atteso e` 3.5π sr, e in virtu` della sua posizione nell’emisfero Nord potra` vedere il
Centro Galattico per il 67% del tempo; l’area coperta dal detector e` complementare
al progetto AMANDA-ICECUBE di cui parleremo nel prossimo sottoparagrafo. La
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Figura 2.3: Area eﬃcace di Antares per i neutrini. Fonte: sito uﬃciale dell’esperimento.
Figura 2.4: Area eﬃcace di Antares per i muoni. Fonte: sito uﬃciale dell’esperimento.
risoluzione massima dell’esperimento sara` di circa 0.2◦ (vedere ﬁgura 2.2), mentre la
massima risoluzione in energia sara` di circa 10 GeV a 100 TeV.
L’esperimento ANTARES avra` un’area eﬃcace molto maggiore rispetto ai detector,
come Baikal, che hanno operato ﬁno ad ora: nelle ﬁgure (2.3) e (2.4) e` possibile vedere
il graﬁco dell’area eﬃcace per i neutrini e i muoni rispettivamente: si nota un’area
massima (per i muoni) che – alle energie oltre il PeV – sﬁora i 90000 m2, e risulta
quindi quasi 2 ordini di grandezza in piu` rispetto all’esperimento Baikal che abbiamo
descritto nella sezione precedente.
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2.2.5 NEMO
Figura 2.5: Eventi attesi dalla regione del Centro Galattico nell’ipotesi che l’emissione gamma osser-
vata da H.E.S.S. oltre il TeV sia interamente adronica. Le linee tratteggiate includono sia l’emissione
diﬀusa sia la sorgente puntiforme Sgr A*, mentre le linee tratteggiate-puntinate riguardano solamente
l’emissione diﬀusa. La curva punteggiata piu` ripida corrisponde al background atteso dei neutrini
atmosferici. Immagine tratta da un recente studio di Kistler e Beacom [61]
Il progetto NEMO (NEutrino Mediterranean Observatory), ancora in fase di svi-
luppo, prevede la costruzione di un detector situato al largo della costa siciliana a una
profondita` di circa 3500 m, in un sito di gran pregio per trasparenza dell’acqua, basso
fondo ottico e bassa velocita` delle correnti.
L’obiettivo di NEMO e` di raggiungere un’area eﬃcace massima (per i muoni) del-
l’ordine del km2, quindi un ordine di grandezza in piu` rispetto ad ANTARES. Una
volta completato, NEMO sara` complementare all’esperimento IceCube, che operera` al
Polo Sud e dovrebbe raggiungere un’area eﬃcace dello stesso ordine di grandezza: ci si
aspetta quindi che le sorgenti γ osservate nel TeV dai rivelatori Cerenkov posizionati
nell’emisfero Sud (come H.E.S.S.) abbiano – se sono di origine adronica – una contro-
parte in NEMO (ricordiamo che vengono osservati i neutrini up-going), mentre quelle
osservate dagli esperimenti posti a Nord (come Milagro) dovrebbero essere confermate
da IceCube.
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In un recente lavoro di Kistler e Beacom [61] sono discusse le possibilita` di rivelazio-
ne di sorgenti astroﬁsiche per un detector avente un’area eﬃcace dell’ordine di quella
attesa per NEMO. Assumendo che l’emissione sia totalmente adronica, le sorgenti γ
nella regione del TeV individuati da H.E.S.S. e dagli altri ACT darebbero luogo a rates
dell’ordine di 1 ÷ 10 eventi/anno; le sorgenti piu` promettenti, secondo l’analisi eﬀet-
tuata dagli Autori, sono il Centro Galattico e Vela Jr., un SNR molto intenso nel cielo
γ. In ﬁgura (2.5) risportiamo ad esempio il rate di eventi per anno attesi dalla regione
del Centro Galattico, a confronto con il rate degli eventi del fondo costituito dai neu-
trini atmosferici: si nota come, anche nel caso di una delle sorgenti piu` promettenti,
il segnale e` superiore al fondo solamente per E > 4 TeV. Da questi risultati si capisce
perche´ e` cos`ı importante, per riuscire a osservare una sorgente astroﬁsica di neutrini
oltre il TeV, costruire detector tanto voluminosi.
Nei capitoli successivi ritorneremo sull’argomento e discuteremo in dettaglio le
possibilita` di rivelazione del segnale diﬀuso proveniente dal piano galattico.
2.2.6 Amanda/IceCube
Figura 2.6: Eventi attesi dalla regione del Cigno per un telescopio delle caratteristiche di IceCube
in un anno di presa dati. La curva piu` ripida si riferisice al fondo di neutrini atmosferici. Tratta da
[13]
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La diﬀerenza principale di AMANDA (Antartic Muon And Neutrino Detector
Array) rispetto agli esperimenti descritti precedentemente e` che esso utilizza come
substrato il ghiaccio anziche´ l’acqua: e` infatti situato in Antartide, vicino alla base
Scott-Amundsen.
Il ghiaccio oﬀre diversi vantaggi rispetto alle profondita` marine: assenza di cor-
renti, di corrosione, minor rumore termico dei fotomoltiplicatori a causa delle basse
temperature (circa −30◦); esistono tuttavia degli inconvenienti: le impurita` presenti
nel ghiaccio (principalmente polveri e minuscole bolle d’aria) diminuiscono la lunghez-
za di scattering della luce, che risulta compresa tra i 15 e i 40 metri, contro i circa 200
m di ANTARES; la lunghezza di assorbimento invece e` compresa tra gli 85 e i 225 m
per la luce di 313 ÷ 540 nm.
La collaborazione Amanda ha avviato la fase AMANDA-II nel 2000 installando
un totale di 19 stringhe di fotomoltiplicatori; l’area eﬃcace e` dell’ordine di 104 m2,
troppo bassa per poter osservare in tempi brevi un eccesso rispetto al fondo di neutrini
atmosferici; e` stato pero` ottenuto un limite superiore al ﬂusso nella regione 33◦ < l <
213◦, |b| < 2◦; nel Cap. 6 testeremo la compatibilita` dei ﬂussi da noi calcolati con
questo upper-limit .
E’ quindi in progetto un’estensione di AMANDA, che prendera` il nome di IceCube;
nelle intenzioni dei promotori del progetto si dovrebbero calare altre 80 stringhe aventi
60 PMT ciascuna, per arrivare ad avere un chilometro cubo di ghiaccio strumentato e
un’area eﬃcace dell’ordine del chilometro quadrato.
il nuovo detector sara` esplicitamente costruito per rivelare neutrini di tutti i sapori
per energie dai 107 ai 1020 eV (nel caso di interazione all’interno del volume strumen-
tato), mentre i muoni saranno osservabili a partire da 1011 eV (con un volume eﬃcace
molto maggiore). Gli sciami generati dai νe e ντ saranno osservabili al di sopra di 10
13
eV ed inﬁne i τ potranno essere identifcati solo al di sopra del PeV (i ﬂussi attesi, pero`,
sono di pochi eventi l’anno).
A causa della sua collocazione IceCube non potra` vedere il Centro Galattico; la
regione piu` interessante di cielo che si trova nel suo campo di vista e` probabilmente
quella del Cigno, di cui discuteremo piu` in dettaglio nei capitoli successivi; questa zona
presenta un’intensa emissione diﬀusa di raggi γ; come per il Centro Galattico, si pensa
che l’origine sia adronica, e quindi anche in questo caso e` determinante la rivelazione
di un ﬂusso corrispondente di neutrini. In ﬁgura (2.6) sono riportati gli eventi attesi
per IceCube a confronto con il background.

Capitolo 3
La distribuzione del Gas
Interstellare nella Galassia
3.1 Il mezzo interstellare
Lo spazio in cui sono immerse le stelle facenti parte della Galassia e` tutt’altro che vuoto:
l’insieme delle complesse strutture in esso presenti, formate da ioni, atomi, molecole,
grani, pervase da campi magnetici e attraversate da raggi cosmici prende il nome di
Mezzo Interstellare (ISM).
Figura 3.1: La Via Lattea nell’ottico, con sovraimposte le principali costellazioni.
L’esistenza del mezzo interstellare e` nota da piu` di un secolo. Gia` alla ﬁne del-
l’Ottocento il grande astronomo William Herschel aveva notato la presenza di regioni,
disposte soprattutto lungo la Via Lattea, quasi prive di stelle (si veda la ﬁgura 3.1):
fu presto compreso che questi buchi erano dovuti alla presenza di nubi che oscuravano
la luce delle stelle presenti dietro di esse. Successivamente Hartmann nel 1904 noto` la
presenza di righe di assorbimento di Calcio ionizzato nello spettro del sistema binario σ
Orionis che non presentavano lo spostamento Doppler periodico caratteristico di questo
tipo di oggetti: quelle righe non potevano dunque provenire dal sistema binario, dove-
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vano invece aver origine nel mezzo interstellare. Seguirono altri lavori che confermarono
dell’esistenza di un mezzo diﬀuso interagente con la radiazione elettromagnetica delle
stelle, tra cui e` notevole menzionare quello di Trumpler (1930), che noto` come la luce
proveniente da un campione di ammassi aperti fosse meno intensa di quanto calcolato
in base alla loro distanza (stimata dall’estensione angolare): questa osservazione lo
porto` a supporre l’esistenza di un mezzo diﬀuso con proprieta` oscuranti.
Fu pero` con gli anni Cinquanta e l’avvento della Radioastronomia che le proprieta`
dell’ISM furono comprese con maggiore precisione, grazie all’osservazione dell’Idrogeno
diﬀuso tramite la riga a 21 cm e di numerose righe di emissione molecolari.
Oggi sappiamo che il mezzo interstellare racchiude una porzione non trascurabile
(circa un decimo) della massa del disco galattico; i suoi costituenti principali sono:
• Gas: principalmente idrogeno, poi elio, e piccole percentuali di elementi piu`
pesanti; il gas si presenta in tre fasi: molecolare, atomico, ionizzato. Si stima
che in tutto il disco della galassia sia contenuta una massa di qualche miliardo di
masse solari sotto forma di gas diﬀuso.
• Polvere: piccoli grani (dimensione di qualche µm) che, interagendo tramite scat-
tering alla Rayleigh con la radiazione e.m. visibile emessa dalle stelle, ne causano
l’arrossamento e l’estinzione. La massa complessiva della polvere e` di circa 2
ordini di grandezza minore di quella del gas.
La materia che compone l’ISM e` inoltre pervasa da campi magnetici, e attraversata
da un ﬂusso di Raggi Cosmici; le proprieta` dei campi magnetici e la loro inﬂuenza sulla
propagazione dei Raggi Cosmici saranno trattate nel prossimo capitolo.
Il gas interstellare non deve essere considerato come un’entita` a se´ stante, indipen-
dente dalle stelle in cui e` stipata la maggior parte della massa visibile della Galassia.
Al contrario esiste un continuo passaggio dalla fase gassosa a quella stellare e vice-
versa: nelle regioni dove la densita` di gas e` maggiore ha luogo la formazione stellare;
poi, il gas processato all’interno delle stelle e arricchito sempre piu` di elementi pesanti
viene restituito allo spazio interstellare in modo continuo (attraverso venti stellari) o
esplosivo (attraverso le Supernovae).
E’ cruciale l’osservazione che l’ISM non e` distribuito in modo regolare, soprattutto
per quanto riguarda la fase molecolare: essa si trova per la maggior parte racchiusa
in nubi con densita` tipiche che variano da ∼ 1 a ∼ 105 cm−3 e dalla struttura assai
complessa; queste nubi sono per lo piu` conﬁnate in un sottile strato centrato sul piano
galattico, e seguono l’andamento del pattern di bracci presente nel disco della nostra
Galassia.
Le tre fasi non diﬀeriscono molto in quanto a massa totale, come si vede nella
tabella (3.1) tratta da [41], ma quella molecolare ha l’altezza scala minore, seguita da
quella atomica e quella ionizzata.
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Tabella 3.1: Parametri relativi alle 3 fasi del gas interstellare [41]
Componente T [k] densita` [g cm−3] Massa totale (109 M)
molecolare 10 - 20 102 - 106 1.3 - 2.5
atomica 50 - 10000 0.2 - 50 ≥ 6.0
ionizzata 103 - 106 10−3 - 0.5 ≥ 1.6
Ne segue che, ai ﬁni del nostro lavoro, sono di maggior interesse il gas moleco-
lare e quello neutro che – essendo collocati entro uno spessore piu´ ristretto – hanno
densita` di colonna molto maggiori e quindi il loro contributo ai processi adronici che
determinano l’emissione di raggi gamma e neutrini e` dominante rispetto al gas ioniz-
zato: ci concentreremo dunque sulla distribuzione e sulle proprieta` del gas atomico e
molecolare.
Nel prossimo paragrafo esporro` i metodi attraverso i quali il gas diﬀuso viene os-
servato, e descrivero` alcuni modelli presenti in letteratura che, a partire da queste os-
servazioni, ricavano la sua distribuzione tridimensionale. Nell’ultimo paragrafo, inﬁne,
saranno discusse piu` in dettaglio le caratteristiche delle singole nubi, la loro disposizione
spaziale, e la loro correlazione con altri oggetti astroﬁsici.
3.2 Modelli sulla distribuzione a larga scala del gas
3.2.1 come si osservano l’idrogeno neutro e molecolare. Il
parametro XCO
L’idrogeno neutro non e` direttamente osservabile nelle frequenze del visibile, perche´
nello spazio interstellare praticamente tutti gli atomi si trovano nello stato fondamen-
tale, e le righe corrispondenti a transizioni dallo stato fondamentale a quelli eccitati
(serie di Lyman) cadono nell’UV, per il quale l’atmosfera terrestre e` opaca. Esiste
pero`, se si considera la struttura iperﬁne, cioe` l’interazione tra lo spin dell’elettrone e
quello del protone, uno splitting del livello fondamentale che da’ luogo a una transi-
zione elettromagnetica alla lunghezza d’onda di 21 cm (1420 MHz) osservabile con i
radiotelescopi. Questa transizione e` fortemente proibita: il suo tempo caratteristico e`
∼ 11Myr, e dunque solo l’estrema rarefazione del mezzo interstellare (e quindi l’estre-
ma rarita` delle collisioni) permette di osservarla. La riga a 21 cm e` inoltre otticamente
sottile (cioe` la profondita` ottica τ a quella lunghezza d’onda e` molto minore di 1) per
cui l’intensita` della radiazione raccolta e` direttamente proporzionale alla densita` di
colonna dell’idrogeno neutro.
Per quanto riguarda l’idrogeno molecolare, l’assenza di momento di dipolo perma-
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nente rende di fatto impossibile la sua osservazione in qualunque banda, quindi si deve
ricorre a dei traccianti, cioe` ad altre molecole di cui si osservano delle transizioni e la
cui presenza e` correlata a quella dell’H2. Ad esempio, una molecola ampiamente utiliz-
zata e` il monossido di carbonio (CO) che presenta una transizione a 2.6 mm, nel range
delle microonde. A diﬀerenza della riga a 21 cm, la riga del CO e` otticamente spessa.
Pero`, grazie al fatto che l’emissione proviene da clumps discreti ognuno caratterizzato
da un diverso spostamento Doppler dall’altro, si puo` trattare la linea come se fosse
otticamente sottile (si veda [41]).
Esiste dunque una relazione lineare tra la temperatura di brillanza misurata1 e la
densita` di colonna di H2; il coeﬃciente di conversione e` denominato XCO.
Il valore di questo coeﬃciente e` noto con un’incertezza considerevole (circa un fat-
tore 2) e per di piu` non e` costante in tutta la Galassia, ma dipende dalle proprieta`
ﬁsico-chimiche delle nubi interstellari da cui proviene l’emissione, in particolare pre-
senta un andamento decrescente all’aumentare della metallicita`, e quindi2 crescente al
crescere di R (distanza galatto-centrica) 3
Per indagare la variazione di XCO nella Galassia vi sono diversi metodi.
Ad esempio, e` possibile confrontare le luminosita` nel CO di un campione di nubi
con le masse calcolate applicando il teorema del viriale (vedere il paragrafo 3.3 sul-
le nubi molecolari per una discussione dettagliata sul teorema del viriale e sulla sua
applicazione allo studio delle nubi molecolari). Questa operazione e` stata eseguita da
Arimoto [10] ottenendo il seguente andamento:
XCO ∼ (9 · 1019 cm−2 K−1 km−1 s) exp
(
r
7.1 kpc
)
(3.1)
Un approccio diverso consiste nel confrontare l’emissione nel lontano infrarosso
dovuta alla polvere con la luminosita` nella riga del CO per ricavare informazioni sulla
dipendenza dell’XCO dalla metallicita`; questa operazione e` stata eseguita da Israel [58]
su alcune galassie vicine, ottenendo un andamento linearmente crescente all’aumentare
della distanza galattocentrica.
Piu` recentemente, in un lavoro di Strong [78] sono stati confrontati diversi model-
li dell’andamento dell’XCO in funzione della distanza galattocentrica, tra cui quello
di Israel piu` altri due [19] [75], ed e` stato scelto un andamento che, oltre ad essere
compatibile con questi modelli, cerca di riprodurre nel modo migliore l’emissione γ
proveniente dal piano galattico osservata da EGRET che, per la sua parte adronica,
dipende dalla distribuzione del gas e, quindi, dall’XCO. Il modello di Strong e` riportato
in ﬁgura (3.2).
1In radioastronomia si deﬁnisce la temperatura di brillanza di una sorgente come la temperatura
che dovrebbe avere un corpo nero per emettere alla potenza osservata nella frequenza considerata.
2visto che nel disco della Galassia la metallicita` decresce con l’aumentare della distanza
galattocentrica R
3Si veda a questo proposito, ad esempio, il lavoro di Sakamoto [71].
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Figura 3.2: Il modello di XCO di Strong [78] (linea nera scalettata) a confronto con i modelli di
Israel [58] (linee rosse), Sodroski [75] (linea blu), Boselli [19](linea celeste).
Alla luce di queste considerazioni e dei dati mostrati si puo` concludere che l’im-
portante parametro XCO e` aﬀetto da un’importante incertezza di almeno un fattore
2.
3.2.2 Come si costruisce un modello della distribuzione del
gas
Figura 3.3: Temperatura d’antenna relativa all’emissione del CO integrata su v, in funzione di
longitudine e latitudine galattica. Unita`: K km s−1. Figura tratta da [30]
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Figura 3.4: Spettri della riga a 2.6 mm del CO in funzione della longitudine galattica, integrati sullo
spessore −2 < b < 2. Unita`: K arcdeg. Figura tratta da [30]
Il punto di partenza per determinare la distribuzione tridimensionale dell’idrogeno
neutro e molecolare nella nostra Galassia sono quindi le mappe che rappresentano
l’intensita` dell’emissione a 21 cm (per l’idrogeno neutro) e di quella a 2.6 mm (per
l’idrogeno molecolare).
Riportiamo a titolo di esempio le mappe e gli spettri relativi alla riga del CO tratti
nelle ﬁgure (3.3), (3.4). In (3.3) si osserva la temperatura di brillanza (integrata sulla
velocita` relativa) in funzione della latitudine e longitudine galattica (l e b), e in (3.4)
possiamo vedere gli spettri integrati in latitudine galattica sull’intervallo (−2 < b < 2).
Si veda [30] per approfondimenti.
Gli spettri – sia della riga a 21 cm, sia del CO – sono fondamentali per ricostruire
da quali porzioni della linea di vista proviene l’emissione: infatti, diﬀerenti posizioni
lungo la linea di vista corrispondono a diﬀerenti velocita` relative radiali e quindi a
diﬀerenti spostamenti Doppler rispetto alla frequenza originaria della riga.
Il primo lavoro da eseguire sui dati riportati nelle mappe e` trasformare le tempera-
ture di brillanza in densita` attraverso il coeﬃciente XCO.
A questo punto, visto che gli spettri si presentano in funzione di v, la velocita`
relativa, occorre passare dalle velocita` relative alle distanze relative: per far cio`, il
metodo piu` semplice e` assumere il moto del gas come puramente circolare intorno al
centro Galattico e considerare una curva di rotazione, ovvero un graﬁco della velocita`
del moto circolare in funzione della distanza dal Centro Galattico. Nella ﬁgura (3.5)
riportiamo la curva di rotazione di Clemens (si veda [28]), ampiamente utilizzata nella
letteratura.
Una volta nota la curva di rotazione V (R), dove V e` la velocita` del moto circolare
uniforme e R la distanza dal centro galattico, con un po’ di geometria si ottiene che la
velocita` relativa di un punto sulla linea di vista (l, b) a distanza R dal centro galattico
e`:
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Figura 3.5: Curva di rotazione della Galassia. Tratta da [28]
Figura 3.6: Ambiguita` nella determinazione della distanza tramite lo spettro. Fonte:
http://www.ph.unito.it/∼ferrari/
vr =
(
R0
R
V (R)− V (R0)
)
sin(l) cos(b) (3.2)
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dove R0 e` la distanza galatto-centrica dell’osservatore.
A questo punto, ottenuta la corrispondenza tra R e vr, distinguiamo due casi:
• Galassia interna (R < R0): la distanza dall’osservatore r e` legata a quella
galattocentrica R dalla formula:
r = R0 cos(l) ±
√
R2 −R20 sin2(l) (3.3)
sorge quindi un problema, in quanto come si vede dalla formula esistono, per ogni
distanza galattocentrica (e quindi per ogni velocita` relativa), due distanze ad essa
corrispondenti: dunque eventuali nubi presenti a quelle distanze si sovrappongono
nello spettro come si puo` vedere in ﬁgura (3.6). Cio` non avviene solo ai punti
di tangenza, quelli per cui R = R0 sin(l). Questo problema (noto come near-far
ambiguity) introduce un’ulteriore incertezza nella mappatura tridimensionale del
gas.
• Galassia esterna (R > R0): qui l’ambiguita` non esiste in quanto nella formula
(3.3) solo la soluzione con il segno + e` maggiore di 0.
3.2.3 Il modello di Nakanishi e Sofue
Nei lavori di Nakanishi e Sofue per l’idrogeno neutro [68] e per l’idrogeno moleco-
lare [69], i surveys relativi alla riga a 21 centimetri e al CO vengono deproiettati –
usando metodi analoghi a quelli appena descritti – in modo da ottenere delle mappe
tridimensionali complete della distribuzione dell’HI e dell’H2 nella Galassia.
Vediamo alcuni dettagli sul metodo usato nei due lavori in questione per deproiet-
tare gli spettri.
Iniziamo a considerare l’idrogeno neutro.
Gli spettri relativi alla riga a 21 centrimetri sono tratti da [53] per l’emisfero Nord e
da [60] per l’emisfero Sud. La curva di rotazione usata e`, per la galassia interna, quella
di Clemens [28], raccordata con quella di Dehnen e Binney [31] per la galassia esterna.
Per quanto riguarda la near-far ambiguity, il metodo usato per risolverla e` il se-
guente. Innanzi tutto, si considera un modello teorico della distribuzione lungo z del
gas; questo modello parte dall’ipotesi di un disco stabile, isotermo e autogravitante, la
cui struttura e` quindi descritta dalle due equazioni:
• equazione di Eulero stazionaria4
σzz
ρ
dρ
dz
=
dΦ
dz
(3.4)
4dove σzz e` la dispersione di velocita` (σzz ≡< v2z >), e Φ e` il potenziale gravitazionale
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• equazione di Poisson
∇2Φ = 4π Gρ (3.5)
La soluzione di queste equazioni e` ρ(z) = ρ0 sech
2(ξ), dove ξ ≡ log(1 + √2) (z −
z0)/z1/2 e con z1/2 si indica l’altezza scala. Per quanto riguarda quest’ultima, si assume
che dipenda soltanto dalla distanza galattocentrica R, e il suo andamento in funzione
di R e` ricavato dalle osservazioni ai punti di tangenza, dove non esiste ambiguita`.
A questo punto si procede cos`ı: considerando una longitudine galattica l e una
porzione di spettro larga ∆V centrata sulla velocita` relativa Vr (che corrisponde a due
intervalli centrati sulle due distanze rnear e rfar e larghi ∆r1 e ∆r2), la densita` di
colonna in funzione della latitudine b si scrive come somma di due contributi, dovuti
alla posizione near e alla posizione far:
NHI(b) = n1 sech
2ξ1
∆r1
cos b
+ n2 sech
2ξ2
∆r2
cos b
(3.6)
dove
ξ1,2 = log(1 +
√
2)
(r1,2 tan b− z0(1,2))
z1/2(1,2)
(3.7)
I quattro parametri n1, n2, z0(1) e z0(2) sono quindi determinati ﬁttando la funzione
(3.6) con le densita` di colonna osservate al variare di z.
Il risultato ﬁnale e` un data cube di 201 x 201 x 50 punti, che contiene la densita`
numerica di atomi di idrogeno espressa in cm−3. Una mappa face-on integrata su z e`
mostrata in ﬁgura 3.7
Per quanto riguarda il gas molecolare, il metodo per risolvere la near-far ambiguity
e` sostanzialmente lo stesso, come e` la stessa la curva di rotazione utilizzata.
Per il fattore di conversione XCO, sono state adottate due diverse alternative: un
fattore costante di 1.8·1020 cm−2 K−1 km−1 s, oppure un fattore crescente con la distanza
galattocentrica, come nel lavoro di Arimoto [10], secondo una legge esponenziale. La
funzione scelta e` X = 1.4 · expR/ 11 kpc nelle consuete unita`.
Riportiamo nella ﬁgura 3.8 il risultato della deproiezione del gas molecolare. Sono
stati sovrapposti i percorsi dei bracci che si suppongono comporre la struttura spirale
della Galassia.
3.2.4 I modelli di Ferriere e Bronfman. Descrizione e confron-
to con il modello dei giapponesi
Una delle ipotesi principali che stanno alla base del metodo di deproiezione adottato
nei lavori di Nakanishi e Sofue e` quella che il gas segua un moto perfettamente circolare
intorno al centro galattico. Molto probabilmente, pero`, questo non e` vero neanche in
prima approssimazione nella regione del bulge, dove – cos`ı come si osserva in molte
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Figura 3.7: Densita` di colonna del gas atomico. I contorni sono ai livelli 8 ·1019, 1.6 ·1020, 3.2 ·1020,
6.4 · 1020 e 12.8 · 1020. Figura tratta da [68].
altre galassie a spirale – la cinematica del gas e` piu` complessa, probabilmente a causa
della presenza di una barra.
Esaminiamo quindi un altro modello, o meglio, una combinazione di modelli, che
adottano metodi e approssimazioni diverse nella regione del bulge (r < 3 kpc) e nella
regione esterna.
Nella regione interna, il modello e` quello descritto nel recente articolo di K. Ferriere
[42].
In questo lavoro, in cui e` presente un review molto dettagliato dei diversi tentativi
fatti di indagare la struttura dell’ISM nelle regioni piu` interne della Galassia, si evi-
denzia come diversi studi indipendenti conducono alla conclusione che il gas nella zona
del bulge presenta un’elevata concentrazione nei 500 pc centrali (la cosiddetta Cen-
tral Molecular Zone, CMZ), mentre la regione piu` esterna (da 1.5 a 3 kpc all’incirca)
dovrebbe presentarsi quasi svuotata di gas interstellare.
Per modellizzare come e` strutturato il gas nella parte piu` interna, il punto di par-
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Figura 3.8: Densita` di colonna del gas molecolare. I contorni sono ai livelli 0.2, 0.4, 0.8, 1.6,
3.2, 6.4 e 12.8 M pc−2. Sono anche tracciati i percorsi dei bracci: Norma-Outer (1), Perseus (2),
Sagittarius-Carina (3), Scutum-Crux (4). Figura tratta da [69].
tenza del modello della Ferriere e` un lavoro di Sawada [74] nel quale la distribuzione
spaziale del gas molecolare nella regione centrale della Galassia viene indagata senza
utilizzare alcuna assunzione sul moto del gas stesso: in questo modo la forte incertez-
za sulla cinematica non inﬂuenza l’esito del lavoro. Il metodo utilizzato consiste nel
confrontare gli spettri di emissione del CO a 2.6 mm (nella regione attigua al Centro
Galattico) con gli spettri di assorbimento dell’OH a 18 cm. L’idea, molto sempliﬁcata,
e` che – siccome il Centro Galattico e` un intenso emettitore di radiazione a 18 cm – la
riga di assorbimento dell’OH e` dovuta principalmente al gas che si trova tra il CG e
l’osservatore, mentre l’emissione del CO proviene sia dal gas che si trova davanti al CG
sia a quello che si trova dietro. Cos`ı, il rapporto OH/CO e` un utile indicatore sulla
distribuzione del gas molecolare lungo la linea di vista rispetto alla sorgente centrale.
Il risultato ﬁnale del lavoro di Sawada e` una mappa face-on della distribuzione del
gas che riportiamo in ﬁgura (3.9).
Appare evidente una grande concentrazione di gas in una regione piuttosto ristret-
ta (corrispondente alla CMZ). Tale concentrazione presenta forma elongata e legger-
mente inclinata rispetto alla linea Sole - Centro Galattico, e le sue dimensioni sono
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Figura 3.9: Densita` di gas nella regione del Centro Galattico nel modello di Sawada. [74].
approssimativamente di 500 X 200 pc.
Figura 3.10: Le coordinate usate nel lavoro della Ferriere [42]
Usando il lavoro di Sawada come punto di partenza, e tenendo conto dei recenti
modelli idrodinamici che simulano il moto del gas in un potenziale gravitazionale in-
ﬂuenzato dalla presenza di una barra (i quali sembrano dare risultati compatibili con
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la mappa face-on di Sawada), il modello descritto in [42] prevede l’esistenza di due
strutture principali all’interno del gas:
• la Central Molecular Zone, in cui le densita` del gas molecolare e atomico sono
ﬁttate dalle seguenti funzioni analitiche.
Per il gas molecolare:
< nH2 >CMZ = (150 cm
−3) · exp
⎡
⎣−
(√
X2 + (2.5Y 2)−Xc
Lc
)4⎤⎦ ·
exp
[
−
(
z
Hc
)2]
dove Xc = 125 pc, Lc = 137 pc, Hc = 18 pc e le coordinate (X, Y) sono deﬁnite
dalla rotazione:
X = (x− xc) cos θc + (y − yc) sin θc
Y = −(x− xc) sin θc + (y − yc) cos θc
rispetto alle coordinate (x,y) raﬃgurate in ﬁgura 3.10 (xc = −50 pc yc = 50 pc
e θc = 70).
Per il gas atomico invece:
< nHI >CMZ = (8.8 cm
−3) · exp
⎡
⎣−
(√
X2 + (2.5Y 2)−Xc
Lc
)4⎤⎦ ·
exp
[
−
(
z
H ′c
)2]
dove H ′c = 54 pc.
La CMZ contiene circa 2 · 107 M in idrogeno molecolare e circa 106 M in idro-
geno neutro. Essendo una regione non molto estesa e contenendo una massa
cos`ı elevata, essa produce un picco centrale rilevante nel graﬁco della densita` di
colonna.
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• il Galactic Bulge Disk (GB disk), una struttura evidenziata anche in alcuni lavori
precedenti [63], avente l’aspetto di un disco ellittico di semiasse maggiore 1.6 kpc
che racchiude la CMZ.
Le equazioni che descrivono il disco sono le seguenti, rispettivamente per gas
atomico e molecolare:
< nH2 >disk = (4.8 cm
−3) · exp
⎡
⎣−
(√
t2 + (3.1u2)−Xd
Ld
)4⎤⎦ ·
exp
[
−
(
v
Hd
)2]
< nHI >disk = (0.34 cm
−3) · exp
⎡
⎣−
(√
t2 + (3.1u2)−Xd
Ld
)4⎤⎦ ·
exp
[
−
(
v
Hd
)2]
dove Xd = 1.2 kpc, Ld = 438 pc, Hd = 42 pc, H
′
d = 120 pc, e le coordinate
ruotate sono date dalle equazioni seguenti:
t = x cos β cos θD − y(sinα sin β cos θD − cosα sin θD)
−z(cosα sin β cos θD + sinα sin θD)
u = −x cos β sin θD + y(sinα sin β sin θD − cosα cos θD)
+z(cosα sin β sin θD + sinα cos θD)
v = −x sin β + y sinα cos β + z cosα cos β
Sebbene il GB disk contenga una massa simile a quella della CMZ (circa 3 ·
107 M in idrogeno molecolare e circa 3 · 106 M in idrogeno neutro), avendo
una estensione maggiore il suo contributo alla densita` di colonna e` nettamente
minore.
Una mappa face-on delle strutture appena descritte e` raﬃgurata nella ﬁgura (3.11).
Il lavoro della Ferriere [42] si occupa esclusivamente della regione del bulge; per
avere un modello completo della Galassia lo abbiamo raccordato – per quanto riguarda
l’idrogeno molecolare – con lo studio (riguardante il disco galattico) di Bronfman [21];
anche se si tratta di un modello abbastanza datato, e per di piu` non tridimensionale
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Figura 3.11: Raﬃgurazione sul piano galattico della Central Molecular Zone e del Galactic Bulge
disk. Tratta da [42].
Tabella 3.2: I dati di Bronfman; tratti da [21]
R [kpc] n(H2) [cm
−3] z1/2 [pc] R [kpc] n(H2) [cm−3] z1/2 [pc]
2.25 0.265 77± 30 6.25 0.830 73± 3
2.75 0.280 80± 10 6.75 0.715 63± 4
3.25 0.325 61± 4 7.25 0.830 58± 4
3.75 0.385 65± 5 7.75 0.735 72± 7
4.25 0.780 71± 3 8.25 0.455 80± 9
4.75 0.860 72± 5 8.75 0.325 66± 10
5.25 1.005 82± 4 9.25 0.460 23± 5
5.75 0.890 83± 4 9.75 0.200 147± 139
ma a simmetria azimutale, e` stato veriﬁcato in [41] che fornisce un ottimo accordo con
i surveys di [30].
I dati di [21] sono riportati nella tabella (3.2); le densita` si indendono mediate
sull’angolo azimutale.
Per raccordare i due modelli e` stato necessario pero` riscalare le densita` e le altezze
scala in quanto nel lavoro di Bronfman la distanza Sole - Centro Galattico utilizzata e`
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di 10 kpc anziche´ 8.5 kpc come in [42].
Inoltre, il valore di XCO che e` stato scelto in [21] (2.8 ·1020 nelle consuete unita`) non
sembra essere compatibile con quello usato dalla Ferriere (0.5 · 1020), anche tenendo
conto del possibile incremento di tale coeﬃciente con la distanza dal centro galattico.
Abbiamo quindi considerato un valore medio di 1.2·1020, ottenuto mediando la funzione
XCO ∼ (5 · 1019 cm−2 K−1 km−1 s) exp
(
r
7.1 kpc
)
(3.8)
tra 2 e 10 kpc. La funzione scelta presenta l’andamento uguale a quello trovato
in [10], ma il valore a R = 0 uguale a quello scelto in [42]. I valori della densita` di
Bronfman sono stati quindi moltiplicati per il fattore correttivo (1.2 / 2.8).
Figura 3.12: Confronto tra l’emissivita` del CO prevista dai due modelli descritti nel testo. I proﬁli
sono presi lungo il piano galattico (quindi b = 0, varia la longitudine galattica). Linea blu: modello
Nakanishi-Sofue, linea rossa: Ferriere+Bronfman. In grigio e` riportata la curva osservata nei survey
[30].
Concludiamo il paragrafo con un confronto tra i due modelli adottati: Ferrie-
re+Bronfman e Nakanishi e Sofue, con attenzione particolare alla distribuzione del
gas molecolare, che da’ il contributo prevalente alla densita` di colonna.
Per apprezzare meglio le diﬀerenze tra i modelli, abbiamo riportato in ﬁgura (3.13)
i graﬁci dell’andamento della densita` totale di gas (atomico e molecolare) in funzione
del raggio (il valore della densita` e` stato in questo caso mediato sull’angolo azimutale)
e dell’altezza z. Si nota come i risultati dei due modelli sono molto diversi soprattutto
nella regione centrale: la Ferriere vede un’elevatissima concentrazione di gas in una
regione molto ristretta (la CMZ), mentre nell’anello tra 1.5 e 3 kpc dal centro vede
una vasta zona quasi del tutto svuotata di gas; invece, il lavoro di Nakanishi e Sofue
mostra una distribuzione meno piccata con un’ampia struttura centrale ricca di gas
ben piu` estesa della CMZ e nessuna zona con densita` fortemente depressa. Anche
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per quanto riguarda l’altezza scala i risultati sono molto diversi, con i giapponesi che
vedono un incremento esponenziale della medesima con l’aumentare della distanza dal
Centro Galattico, in disaccordo col modello di Bronfman; questa diﬀerenza non sembra
pero` inﬂuire in modo determinante sui proﬁli simulati del ﬂusso γ.
Figura 3.13: Andamento della densita` di gas in funzione di R e z per i modelli discussi nel testo.
Punti verdi: modello Nakanishi e Sofue. Punti rossi: modello Ferriere 2007. Punti blu: modello
Bronfman. Immagine pubblicata in [38]
Visto che il punto di partenza (per il gas molecolare) e` lo stesso per tutti e due
i modelli, cioe` il survey del CO, una interessante veriﬁca per controllare se la decon-
voluzione e` stata eﬀettuata in modo corretto e se le assunzioni usate sono ragionevoli
e` fare il percorso inverso: integrare i modelli lungo la linea di vista, dividendoli per
l’XCO adottato, e vedere se i proﬁli cos`ı ri-ottenuti dell’emissivita` del CO coincidono
con quelli di partenza. Il risultato di questo controllo, che ho eseguito scrivendo un
codice C++, e` mostrato in ﬁgura (3.12). Salta subito agli occhi che l’andamento molto
piccato del proﬁlo osservato e` molto ben riprodotto dal modello della Ferriere, che quin-
di soprattutto nella parte centrale del piano galattico pare essere piu` accurato. Alla
luce del confronto eﬀettuato, nel seguito considereremo Ferriere+Bronfman il modello
di riferimento per il gas.
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3.3 Le nubi interstellari
3.3.1 Struttura nebulare dell’idrogeno neutro e molecolare.
Proprieta` delle nubi
Finora abbiamo considerato modelli che descrivono l’andamento della densita` di idro-
geno neutro e molecolare in modo “smooth”, cioe` forniscono densita` che vanno intese
come medie su ampie regioni della Galassia. In realta` la risoluzione dei radiotelescopi
e` suﬃciente per evidenziare come le emissioni dell’HI e del CO presentano un anda-
mento tutt’altro che regolare, ma al contrario risultano concentrate in piccole regioni
(“nubi”), con notevole sovradensita` di gas rispetto al mezzo “internube”, molto piu`
tenue.
In particolare, l’idrogeno molecolare e` quasi tutto conﬁnato nelle cosiddette nubi
molecolari giganti (Giant Molecular Clouds, GMC), strutture di massa molto grande
(da 104 a circa 6 · 106 M), contenenti, oltre all’H2 che ne costituisce la frazione
maggiore, anche altre molecole tra cui, ad es., CO e OH. Esse rivestono un ruolo
estremamante importante nell’evoluzione della Galassia in quanto e` proprio all’interno
di esse che ha luogo la formazione stellare.
Puo` sembrare strano che possa sopravvivere una struttura composta da molecole
in un ambiente come lo spazio interstellare pervaso di radiazione ultravioletta che le
puo` fotodissociare. In eﬀetti l’idrogeno neutro e la polvere presenti intorno alle nubi
contribuiscono ad assorbire e scatterare gran parte questa radiazione, ma comunque
negli strati esterni della nube la fotodissociazione e la ionizzazione sono attivi, e la nube
e` quasi totalmente composta da molecole solo nella parte piu` interna, in cui i raggi UV
non arrivano, e la temperatura (molto bassa, intorno ai 10 K) e` ﬁssata dall’equilibrio tra
il riscaldamento dovuto alla ionizzazione da parte dei raggi cosmici e il raﬀreddamento
dovuto all’emissione del CO.
Esiste una vastissima letteratura sulle proprieta` ﬁsiche delle nubi molecolari, sulla
loro formazione ed evoluzione; in questo paragrafo mi limitero` a trattare i punti salienti,
rimandando ai moltissimi review esistenti per maggiori approfondimenti, ad esempio
[20] oppure la rassegna di McKee [67].
Come ogni sistema ﬁsico conﬁnato in una regione di spazio e le cui componenti si
muovono sotto l’eﬀetto della forza di gravita`, anche una GMC obbedisce al teorema
del viriale5:
5Il teorema del viriale e` ricavabile facilmente dall’equazione del moto della MHD ideale:
ρ
[
∂v
∂t
+ ((v · ∇)v
]
= −∇v + ρg + 1
4π
(∇× B)× B (3.9)
moltiplicando scalarmente per r e integrando sul volume.
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1
2
I¨ = 2(T − Ts) + M + W (3.10)
dove
• I e` il momento di inerzia
• T , deﬁnito dalla seguente equazione:
T ≡
∫
V
(
3
2
Pth +
1
2
ρv2
)
dV (3.11)
e` l’energia cinetica totale della nube, cui contribuiscono i moti microscopici (ener-
gia termica) e i moto macroscopici (dovuti alla turbolenza). Generalmente il
contributo della turbolenza e` dominante.
• Ts, deﬁnito da:
Ts ≡ 1
2
∮
S
Pext r · dS (3.12)
e` il contributo della pressione dell’ISM esterno alla nube.
• W e` l’energia gravitazionale.
• M e` il termine magnetico che, se la nube e` immersa in un mezzo molto piu` tenue,
si puo` scrivere come M = 1
8π
∫
(B2 −B20)dV dove B0 e` l’intensita` del campo nel
mezzo in cui la nube e` collocata.
A seconda di quale dei termini che compaiono nel teorema del viriale prevalga, la
nube nel suo complesso o una parte di essa si considera autogravitante oppure pressure-
conﬁned: sara` autogravitante se la forza di pressione dovuta ai moti termici (microsco-
pici) e ai moti turbolenti (macroscopici) e` bilanciata principalmente dalla gravita` della
nube stessa, al contrario sara` pressure-conﬁned se tale pressione e` bilanciata in maniera
dominante dalla forza di pressione esercitata dall’ISM in cui la nube o la porzione di
essa e` immersa.
Un aspetto molto importante da sottolineare e` che le nubi non sono entita` omogenee,
ma hanno una struttura interna assai complessa, con una gerarchia di sottostrutture
piu` piccole e piu` dense, animate da moti altamente turbolenti. Inoltre, questo sistema
di sottostrutture dense, che contengono la maggior parte della massa della nube, non
ne costituiscono la maggior parte del volume: in eﬀetti, e` interessante far notare che,
mentre chiamiamo nube molecolare una regione di spazio che contiene la maggior parte
della massa sotto forma di idrogeno molecolare, la maggior parte del volume della nube
non e` molecolare, visto che la maggior parte dell’H2 e` contenuto in regioni piu` piccole,
con un ﬁlling factor < 20%. E’ ormai consolidato l’uso di classiﬁcare le sottostrutture
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Figura 3.14: La complessa struttura della nube molecolare nel Toro attraverso la riga del CO. Fonte:
sito web www.astro.umass.edu/ heyer/taurus.html
delle nubi in termini di clumps e cores. I clumps sono sottoinsiemi ben identiﬁcabili
all’interno della nube, evidenti nello spazio l−b−v, e sono i siti in cui si formano i cluster
di stelle; i cores invece, sono porzioni molto dense (densita` numerica dell’idrogeno
molecolare di oltre 105 cm−3) e piu` piccole, dalle quali hanno origine le singole stelle e
i sistemi doppi/tripli. I cores che formano stelle sono necessariamente autogravitanti.
Un approccio piu` moderno all’analisi delle nubi molecolari prevede una descrizione
in termini di frattali. Il termine “frattale” e` stato coniato dal matematico Benoit
Mandelbrot per individuare oggetti caratterizzati dalla proprieta` di avere dimensione
di Haussdorf non intera.
Per deﬁnire la dimensione di Hausdorﬀ di un insieme di punti X appartenenti ad
uno spazio metrico S, occorre considerare il numero N(r) di palle di raggio massimo r
necessarie a ricoprire completamente X (e` intuitivo che, diminuendo r, N(r) aumenta).
Sempliﬁcando un po’, se N(r) cresce allo stesso modo di 1/rd quando r → 0, allora
diciamo che X ha dimensione di Haussdorf d. Per oggetti geometrici “ordinari”, il
concetto di dimensione di Haussdorf (o dimensione frattale) coincide con quello ususale
di dimensione topologica: ad esempio, un segmento di lunghezza l necessita di una palla
di raggio l/2 per essere ricoperto completamente, oppure di 2 palle di raggio l/4, in
generale di N palle di raggio l/(2N). Dunque, dalla deﬁnizione che abbiamo dato, il
numero di palle varia come 1/r: N(r) ∝ r−1 e quindi la sua dimensione di Haussdorf
e` 1.
Un esempio celebre di oggetto frattale e` la curva di Koch, raﬃgurata in ﬁgura (3.15),
che prendiamo come prototipo per illustrare le caratteristiche di un generico frattale.
Essa e` deﬁnita dal seguente algoritmo:
Partendo da un segmento di determinata lunghezza:
• dividere il segmento in tre parti uguali;
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Figura 3.15: La curva di Koch dopo 5 iterazioni.
• cancellare il segmento centrale e sostituirlo con due segmenti identici costituenti
i due lati di un triangolo equilatero;
• tornare al punto 1 per ognuno degli attuali segmenti.
La curva di Koch ha dimensione topologica 1 (un punto appartenente ad essa e` indi-
viduato da un’unica coordinata), ma possiede dimensione di Haussdorf ln(4)/ ln(3) > 1,
quindi e` frattale. Come molti frattali ha una deﬁnizione data da un algoritmo ricorsivo,
e possiede la proprieta` di essere autosimile, cioe` di apparire uguale anche se osservata
su scale di lunghezza arbitrariamente piccole. E’ proprio questa caratteristica quella
che viene osservata anche nelle nubi molecolari, cioe` il possedere sottostrutture che
sono a loro volta formate da altre sottostrutture che appaiono “copie” in formato ri-
dotto dell’originale. Da qui l’idea di modellizzare una nube (e anche un complesso di
nubi) come un oggetto frattale, anche se l’autosimilarita` in un oggetto ﬁsico non puo`
ovviamente proseguire all’inﬁnito ma deve sussistere solo in un certo range di scale di
lunghezza.
La descrizione delle nubi in termini di frattali permette di comprendere alcune
proprieta` delle nubi stesse, come ad esempio la distribuzione in massa o in dimensione
[36].
In particolare, per una struttura frattale autosimile la distribuzione delle sottostrut-
ture segue una legge di potenza [66]:
N(l > L) ∝ L−D (3.13)
In [36] sono stati considerati diversi lavori sulla distribuzione delle dimensioni delle
sottostrutture in varie nubi, e anche la distribuzione delle dimensioni del complesso delle
nubi galattiche osservate, e la power-law risulta sempre un buon ﬁt delle osservazioni.
Per le nubi galattiche, l’esponente D risulta −2.43± 0.05.
Anche la relazione tra massa e dimensioni (sia per le nubi nel complesso che per i
clumps dentro singole nubi) e` ben ﬁttata da una legge di potenza [39]
M ∝ Lk (3.14)
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dove l’indice k varia tra 2.2 a 2.5.
Combinando la (3.13) con la (3.14) si ottiene la distribuzione in massa (teorica):
n(M)dM = n(L)
(
dL
dM
)
dM ∝M−1−D/kdM (3.15)
I dati relativi alle distribuzioni in massa osservate sono in buon accordo con quella
ottenuta teoricamente, fornendo in media un esponente di −1.8. Queste osservazioni
portano a concludere [36] che la distribuzione delle nubi e delle sottostrutture nelle
singole nubi e` il risultato di una struttura frattale autosimile che si estende in un range
molto ampio di scale di lunghezza.
3.3.2 Distribuzione delle nubi
Visto che le nubi molecolari, e in particolare quelle giganti (GMCs), contengono la
maggior parte della massa dell’idrogeno molecolare presente nella galassia, la loro di-
stribuzione su larga scala segue quella del gas molecolare che abbiamo discusso in
dettaglio nei paragraﬁ precedenti.
Inoltre, dalle osservazioni di galassie esterne simili alla nostra emerge in modo molto
netto come le GMCs, cos`ı come gli altri oggetti astroﬁsici ad esse correlati (come le
associazioni OB6), seguano i bracci della struttura a spirale.
Purtroppo i modelli tridimensionali del gas, come quello di Nakasnishi e Sofue,
mostrano la struttura a spirale in modo non molto evidente; sono piu` netti e deﬁniti
i percorsi dei bracci nei modelli della distribuzione dell’idrogeno ionizzato, come ad
esempio [29] (si veda la ﬁgura 3.16).
Molto meglio nota e` la situazione per quanto riguarda il Local Interstellar Medium
(LISM), cioe` la porzione di galassia prossima al Sole. E’ abbastanza consolidata l’evi-
denza che il Sole si trovi in una regione posta nel mezzo tra due bracci principali, in
una struttura chiamata “Orion-Cygnus arm” (come in ﬁgura 3.16) o, per distinguerla
dai bracci principali, “local spur”. Le nubi molecolari, e quindi le regioni di formazio-
ne stellare, che si trovano nelle prossimita` del Sole in questo mini-braccio locale sono
per lo piu` organizzate lungo una “cintura” che prende il nome di Gould belt [48]. La
Gould belt e` raﬃgurata in ﬁgura (3.17), dove sono mostrate le collocazioni spaziali
delle associazioni OB piu` vicine al Sole.
Nella ﬁgura (3.18) e` invece possibile osservare la distribuzione delle associazioni OB
al sole proiettate sul piano galattico.
6Essendo le GMC sede di formazione stellare, esse sono associate a gruppi di stelle giovani di tipo
spettrali O e B, chiamate appunto “associazioni OB”
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Figura 3.16: Il pattern ipotizzato di bracci a spirale nella nostra Galassia. Immagine tratta dal
lavoro di Cordes e Lazio [29]
Figura 3.17: Rappresentazione tridimensionale schematica della cosiddetta “Gould Belt”, cioe` la
struttura che racchiude le regioni di formazione stellare prossime al Sistema Solare. Figura tratta da
[48]
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Figura 3.18: Le regioni di formazione stellare prossime al Sole, tracciate dalle associazioni OB.
Mappa “face-on”. Fonte: http://www.iras.ucalgary.ca/∼volk/
Capitolo 4
La distribuzione dei Raggi Cosmici
nella Galassia
4.1 Generalita` sui Raggi Cosmici
L’esistenza di una radiazione ionizzante proveniente dallo spazio e incidente sull’atmo-
sfera terrestre e` nota ﬁn dal 1912 quando Victor Hess misuro` il numero di ioni per
unita` di volume presenti nella libera atmosfera, osservandone un notevole incremento
all’aumentare dell’altitudine. Le particelle altamente energetiche responsabili di questa
ionizzazione furono successivamente chiamate raggi cosmici.
I raggi cosmici che incidono sugli strati piu` alti dell’atmosfera (detti primari) sono
particelle cariche: i protoni sono la componente dominante, ma sono presenti anche
tutti gli elementi piu` pesanti, in rapporti reciproci quasi sempre in accordo con quel-
li misurati sulle fotosfere stellari (le abbondanze cosmiche degli elementi) tranne che
per elementi leggeri come litio, berillio e boro (vedere il prossimo paragrafo per una
discussione piu` approfondita su questo punto). Esistono inoltre – in misura minore –
elettroni, positroni, antiprotoni.
Le misure di energia e l’isotropia osservata hanno mostrato che il Sole, che potrebbe
sembrare la sorgente per noi piu` naturale, non e` in realta` la fonte principale di RC:
le particelle provenienti dal Sole (il cosiddetto vento solare) hanno energie ∼ 500 eV
e la magnetosfera terrestre oﬀre uno schermo eﬃciente nei loro confronti; i RC hanno
invece energie che variano dal GeV ﬁno a 1020 eV.
Lo spettro e` ben ﬁttato da una legge di potenza; in [84] si riporta, per i nucleoni
primari, il seguente ﬂusso diﬀerenziale:
IN(E)  1.8E−α cm−2 s−1 sr−1 GeV−1 (4.1)
dove l’indice spettrale e` 2.7 per energie da 1 GeV a 1 PeV circa (il cosiddetto ginoc-
chio), poi diventa piu` ripido (circa 3) ﬁno a 1018.5 eV (la caviglia), e successivamente si
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Figura 4.1: Spettro dei Cosmici primari [5].
appiattisce nuovamente al valore 2.7. Nella ﬁgura (4.1) riportiamo lo spettro completo
dei RC.
L’origine delle particelle componenti i raggi cosmici e` da ricercare nei fenomeni
astroﬁsici piu` violenti: si ritiene infatti che il principale meccanismo di accelerazione
(detto meccanismo di Fermi di prim’ordine) abbia luogo proprio lungo l’onda di shock
che si propaga nello spazio interstellare per migliaia di anni dopo l’esplosione di una
Supernova. Le particelle cos`ı accelerate diﬀondono nel campo magnetico galattico ﬁno
a raggiungere il nostro Sistema Solare.
Qui la componente che possiede energie inferiori al GeV viene notevolmente sop-
pressa a causa dell’interazione con il campo magnetico accoppiato al vento solare; i
RC di energia piu` elevata riescono invece ad entrare nell’atmosfera terrestre: come ho
descritto nel primo capitolo, in modo simile a quanto avviene con la radiazione γ, le
interazioni con le molecole atmosferiche danno luogo a una cascata di nuove particelle
che a loro volta interagiscono o decadono, formando i cosiddetti sciami. Ne consegue
che, alla superﬁcie, non osserviamo il ﬂusso che abbiamo mostrato nella ﬁgura (4.1):
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Figura 4.2: Composizione dei Raggi Cosmici nell’atmosfera. Figura tratta da [84]
riveliamo invece i prodotti dell’interazione con l’atmosfera, quelli che vengono chiamati
raggi cosmici secondari.
Nella ﬁgura (4.2) riportiamo la composizione dei RC in atmosfera in funzione del-
l’altezza. Si puo` notare che al livello del mare il ﬂusso e` composto quasi interamente
da muoni, e il ﬂusso atteso (integrato, oltre il GeV) e` di circa 70 particelle per m2 s sr.
4.2 La diﬀusione dei raggi cosmici nella Galassia:
presentazione del problema
In questo capitolo ci occuperemo del problema di come avviene la propagazione dei RC
nella Galassia.
Esistono alcune evidenze sperimentali dalle quali e` possibile concludere che il tem-
po di permanenza dei RC nella Galassia sia troppo lungo per essere compatibile
con una propagazione in linea retta: in particolare l’elevata isotropia osservata e la
sovrabbondanza di elementi secondari.
Quest’ultimo punto, essendo molto importante, merita una spiegazione piu` detta-
gliata: come abbiamo gia` accennato, alcuni elementi leggeri come Litio, Berillio, Boro
sono presenti nei RC in quantita` superiori rispetto alle abbondanze osservate nel mez-
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zo interstellare: si ritiene che questo fatto sia spiegato assumendo che questi elementi
vengano prodotti per spallazione (frammentazione) dei nuclei piu` pesanti in seguito
all’interazione con il gas interstellare. Considerando le sezioni d’urto dei processi in
gioco e il rapporto osservato tra elementi leggeri e pesanti, e` possibile calcolare [64] che
i RC devono aver attraversato, prima di incidere sull’atmosfera terrestre, uno spessore
di circa 5 g cm−2; essendo la densita` di colonna tipica lungo una linea di vista che at-
traversa il disco galattico ∼ 10−3 g cm−2, si deve concludere che i RC non si propagano
in linea retta ma seguono un cammino erratico attraversando ∼ 103 volte il disco della
Galassia: considerando che la scala di lunghezza del disco e` ∼ 10 kpc, il tempo di
permanenza medio risulta, da queste considerazioni, ∼ 107 anni.
Una conferma indipendente a questo ordine di grandezza viene dall’osservazione
dell’abbondanza dell’isotopo instabile del Berillio, 10Be, la cui vita media e`  3.9 · 106
anni. Il Berillio-10 viene prodotto dalla frammentazione del Carbonio e dell’Ossigeno:
conoscendo il tempo di vita e l’abbondanza e` possibile un’altra stima del tempo di
permanenza media nella Galassia, che risulta anche in questo caso ∼ 107 anni.
A questo punto e` interessante cercare la causa di questo fenomeno. Nel formalismo
del random walk, il tempo impiegato da una particella che si muove con velocita` c per
percorrere attraverso con un cammino errratico una lunghezza R risulta:
τ =
R2
λc
(4.2)
dove λ e` il cammino libero medio.
Risulta quindi per il nostro caso λ ∼ 1 pc. Questo risultato porta ad escludere
che i centri scatteratori responsabili del random walk dei RC siano gli atomi e gli
ioni costituenti il gas interstellare: considerando una densita` ∼ 1 cm−3 e` facile vedere
che il cammino libero medio rispetto all’interazione con essi risulta molto maggiore.
Oggi e` consolidata la teoria secondo cui il meccanismo responsabile del random walk
dei RC e` l’interazione con il campo magnetico turbolento presente nella Galassia: nel
prossimo paragrafo ci dedicheremo quindi a descrivere le proprieta` di questo campo, e
in quello sucessivo discuteremo come si tratta matematicamente la propagazione dei
RC all’interno di esso.
4.3 Il campo magnetico della Galassia
Esistono numerosi metodi per misurare i campi magnetici in astroﬁsica; i principali
sono [49]: lo studio della Rotazione di Faraday1 che subisce la radiazione elettro-
1Consideriamo un’onda elettromagnetica polarizzata linearmente proveniente da una sorgente
astroﬁsica; essa puo` essere decomposta nella somma di due onde polarizzate circolarmente, dette
modo right-hand e left-hand. Come risultato dellinterazione con gli elettroni liberi presenti nel plasma
magnetizzato che e` presente nello spazio interstellare, il modo right-hand viaggia piu` rapidamente
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magnetica polarizzata proveniente da una sorgente astroﬁsica (ad es. una pulsar), lo
splitting Zeeman2, lo studio della polarizzazione della luce stellare3 e lo studio
dell’emissione di sincrotrone.
L’applicazione di questi metodi ha permesso di determinare la struttura del campo
magnetico presente nella nostra Galassia: il risultato piu` importante e` che esso puo`
essere suddiviso in una componente regolare ed una turbolenta.
Analizzando la polarizzazione della luce delle stelle entro  2 kpc dal Sole e` stato
possibile determinare le proprieta` locali del campo magnetico regolare: il campo locale
risulta essere pressocche´ azimutale con raggio di curvatura di  8.8 kpc; queste osser-
vazioni hanno inoltre mostrato che il campo e` allineato principalmente lungo il piano
galattico, come accade anche nelle altre galassie a spirale.
Un contributo importante per la comprensione della struttura del campo magne-
tico galattico su larga scala proviene dal recente lavoro di Han [51], in cui sono state
considerate le RM di 374 pulsar galattiche. In questo articolo si evidenzia che il campo
magnetico regolare e` allineato con la struttura dei bracci a spirale, come si puo` osser-
vare in ﬁgura (4.3); inoltre, nella regione interna della Galassia il campo appare sempre
diretto in senso antiorario (se visto dal polo Nord galattico) nelle regioni occupate dai
bracci ed in direzione opposta nelle regioni tra i bracci: esisterebbero quindi cinque
inversioni di direzione tra la posizione del Sole ed il Centro Galattico. Lo stesso studio
ha mostrato che l’intensita` del campo magnetico regolare aumenta nelle regioni piu`
interne della Galassia: la lunghezza scala con cui il campo decresce esponenzialmente
in direzione radiale risulta 8.5± 4.7 kpc.
Anche nell’alone e` presente un campo magnetico, la cui struttura e` meno studiata;
in questa regione si puo` utilizzare il metodo della misura della rotazione di Faraday di
sorgenti extragalattiche: in questo modo nel lavoro di Inoue [57] e` stata determinata
un’altezza scala per il campo galattico di alone di  1.5 kpc; anche in questa regione
di quello left-hand: il piano di polarizzazione subisce dunque una rotazione, nota come rotazione di
Faraday. L’angolo di rotazione del piano di polarizzazione e` il prodotto della lunghezza d’onda per
una quantita` detta misura di rotazione (Rotation Measure, RM) data dalla seguente espressione:
RM =
e3
2πm2ec
4
∫ L
0
neB · dl (4.3)
2I livelli energetici di un atomo nel vuoto sono indipendenti dalla orientazione del suo momento
angolare; in presenza di un campo magnetico, pero`, questa degenerazione viene rimossa a causa della
scelta di una direzione privilegiata nello spazio e ad ogni valore j del momento angolare corrispondono
2j + 1 livelli distinti. Misurati i ∆E e` possibile risalire direttamente al valore del campo magnetico.
3Questo metodo ha fornito nel 1949 la prima evidenza osservativa che nell’ambiente interstellare
della nostra Galassia fosse presente un campo magnetico; la luce viene polarizzata dai grani di polvere
che tendono ad allineare l’asse minore lungo la direzione del campo magnetico e bloccano la compo-
nente della luce il cui vettore di polarizzazione e` parallelo al loro asse maggiore. E’ per questa ragione
che la luce che attraversa una regione di polvere interstellare e` polarizzata linearmente in direzione
del campo magnetico.
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Figura 4.3: Il campo magnetico regolare della Galassia. Tratto da [51]
sembra dominare la componente toroidale: la struttura assomiglierebbe dunque a quella
presente nel disco galattico.
Nel lavoro di simulazione, in base alle osservazioni ﬁn qui elencate si e` scelto di
descrivere il campo presente nel disco e quello dell’alone con un’unica forma semplice
forma funzionale, data dalla seguente formula:
B regular = B local exp
−(r − r)
rB
1
cosh (z/zR)
(4.4)
dove i parametri sono stati settati ai seguenti valori: B local = 2 µG (il valore locale
del campo magnetico regolare), rB = 8kpc e zR = 1.5 kpc.
Per quanto riguarda il campo turbolento, il numero di lavori presenti in letteratura
e` minore; la sua rilevanza e` pero` tutt’altro che secondaria: si pensi che il campo ma-
gnetico locale complessivo e` stimato  6± 2µG, mentre il campo regolare contribuisce
per soli  2.1± 0.3µG [50]: i due campi sono dunque dello stesso ordine di grandezza.
La presenza del campo turbolento e` confermata da diverse evidenze sperimentali, tra
cui le ﬂuttuazioni delle RM su un ampio range di scale di lunghezza, da 10−2 a 102 pc.
In eﬀetti, non deve stupire la presenza della componente turbolenta visto che il cam-
po magnetico e` congelato 4 nel plasma interstellare, e quest’ultimo risulta abbastanza
turbolento su tutte le scale considerate al di sotto di  100 pc [15].
L’importanza del campo turbolento e` quantiﬁcata dal termine σ, deﬁnito come
4questa e` una conseguenza del teorema del congelamento del flusso, che si dimostra a partire dalle
equazioni della MHD in condizione di bassa resistivita`.
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σ ≡ < B random > r.m.s.
B regular
(4.5)
la cui dipendenza dalla posizione nella Galassia e` poco nota.
Vista la scarsa conoscenza della componente turbolenta, nella simulazione e` stata
considerata una gamma di modelli, che diﬀeriscono per vari aspetti. Per quanto riguar-
da l’andamento di σ, e` stata considerata una forma funzionale di questo tipo (dove R
e z sono coordinate cilindriche galattocentriche, e si assume simmetria azimutale):
σ(R, z) = σ(R)
1
cosh (z/zt)
B regular(R, 0) (4.6)
Il parametro zt e` noto con un’incertezza considerevole: le osservazioni dell’alone
nella banda radio, unitamente a quelle sulle abbondanze isotopiche relative dei RC
suggeriscono un valore 3 ÷ 5 kpc o ancora maggiore, piu` grande quindi rispetto a zR.
Per quanto riguarda la funzione σ(R) sono stati considerati due casi:
• σ costante lungo R con valore σ(z = 0) = 1.
• σ che segue l’andamento delle sorgenti dei RC (ci si aspetta ragionevolmente che
dove ci sono piu` SNR, quindi nelle zone di intensa formazione stellare, ci sia piu`
turbolenza).
Per quanto riguarda invece lo spettro di potenza spaziale del campo turbolento,
sono stati considerati sia il caso di turbolenza alla Kolmogorov (spettro che segue una
power-law con indice spettrale −5/3) sia il caso di turbolenza alla Kraichnan (indice
spettrale −3/2).
4.4 L’equazione di diﬀusione. Calcolo dei coeﬃ-
cienti di diﬀusione. Confronto con la lettaratu-
ra
Se esistesse solo la componente regolare del campo magnetico, i RC descriverebbero
traiettorie elicoidali introrno alle linee di forza del campo, con raggio dato dalla nota
formula rL = ZeE/B (raggio di Larmor). La presenza del campo turbolento, invece,
fa s`ı che le particelle cambino di continuo l’angolo che il vettore velocita` forma con
il vettore del campo regolare (detto angolo di pitch); questo meccanismo prende il
nome di pitch angle scattering; si tratta di un processo risonante, cioe` la scala delle
irregolarita` che conta e` quella dello stesso ordine di grandezza del raggio di Larmor
della particella; l’eﬀetto ﬁnale e` che le particelle seguono traiettorie piu` complicate,
dando luogo ad un moto che e` ben descritto da un’equazione di diﬀusione.
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L’equazione di diﬀusione spaziale piu` generale possibile (in condizioni stazionarie e
in assenza di perdite di energia o riaccelerazioni) e`:
∂
∂xi
(
Dij(x, t)
∂n(x, t)
∂xj
)
= Q(x, t) (4.7)
Dove Q(x, t) e` il termine di sorgente.
Questa equazione si ottiene dall’equazione di continuita` ∇·J = Q scrivendo il ﬂusso
come
Ji = −Dij(x, t)∇jn(x, t) (4.8)
in cui Dij e` il piu` generico tensore di diﬀusione, in generale dipendente dalla
posizione e dal tempo.
In letteratura esiste un codice numerico, Galprop [44], nel quale la diﬀusione dei
RC e` trattata risolvendo un’equazione piu` completa della (4.7) in cui sono tenuti in
considerazione eﬀetti di perdita di energia, riaccelerazione e trasporto convettivo. Per
la diﬀusione spaziale, pero`, il tensore di diﬀusione viene approssimato con un semplice
coeﬃciente di diﬀusione scalare e indipendente dalla posizione: si tiene conto solamente
della dipendenza dall’energia di questo coeﬃciente, parametrizzata come D ∝ E(1/3),
e il valore numerico e` ﬁssato in modo da riprodurre, a posteriori, le osservazioni note
sul rapporto tra nuclei leggeri e pesanti (principalmente B/C)5.
Il nostro approccio e` stato assai diverso da quello adottato da Galprop. Essendo
interessati principalmente alle alte energie non abbiamo considerato eﬀetti di riaccelera-
zione che diventano sempre piu` importanti per E < 1 GeV; inoltre, avendo considerato
solo la componente adronica, non abbiamo dovuto considerare le perdite di energia per
sincrotrone e IC che sono non trascurabili solo per particelle leggere come gli elettroni.
In compenso, la diﬀusione spaziale e` stata trattata in modo piu` realistico: poiche´ la
presenza del campo regolare introduce una direzione privilegiata, e` stata considerata la
possibile diﬀerenza tra diﬀusione parallela e perpendicolare alle linee di campo regolare
scrivendo il tensore di diﬀusione nel seguente modo [23]:
Dij = (D‖ −D⊥)bibj + D⊥δij + DA
ijkbk (4.9)
In quest’equazione b e` il versore del campo magnetico regolare, δij e` il simbolo di
Kronecker, 
ijk e` il tensore completamente antisimmetrico di Levi-Civita. La parte
simmetrica del tensore di diﬀusione contiene i coeﬃcienti di diﬀusione perpendicolare
e parallelo, che descrivono la diﬀusione dovuta alle ﬂuttuazioni del campo su piccola
scala (ﬁno a 100 pc). Il termine antisimmetrico contiene invece il termine di diﬀusione
di Hall che e` responsabile degli eﬀetti macroscopici di drift.
5Infatti, piu` e` grande il coeﬃciente di diﬀusione, minore e` il tempo di permanenza dei RC nella
Galassia; di conseguenza la spallazione ha avuto luogo per un tempo minore e il rapporto B/C sara`
piu` piccolo.
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Tenendo conto di questa scrittura dell’equazione di diﬀusione, il vettore ﬂusso
diventa:
J = −D⊥∇⊥n−D‖∇‖n + DAb×∇n (4.10)
dove abbiamo deﬁnito ∇‖ ≡ b(b · ∇) e ∇⊥ ≡ ∇−∇‖.
L’equazione che andiamo a risolvere si ottiene sostituendo la (4.9) nella (4.7).
Scrivendo il tutto in coordinate cilindriche e assumendo simmetria azimutale si ottiene:
{
−1
r
∂r[rD⊥∂r]− ∂z[D⊥∂z] + ur∂r + uz∂z
}
n(E, r, z) = Q(E, r, z) (4.11)
dove ur e uz sono cos`ı deﬁnite:
ur ≡ −∂zDA (4.12)
e
uz ≡ (1/r)∂r(DAr) (4.13)
I valori numerici dei tre coeﬃcienti di diﬀusione che compaiono nell’equazione sono
stati ricavati da simulazioni MonteCarlo presenti in letteratura e non ﬁssati in modo
da ﬁttare altri dati osservativi.
In particolare abbiamo considerato il lavoro di Candia [24] in cui sono state eﬀet-
tuate un insieme di simulazioni nelle quali una particella carica di prova viene fatta
propagare attraverso diverse realizzazioni di campi turbolenti, con spettro di Kolmo-
gorov o di Kraichnan, e con vari livelli di turbolenza nel range 0.1 < σ2 < 100. Le
simulazioni sono state eﬀettuate per diversi valori del parametro ρ ≡ rL/Lmax, legato
all’energia della particella; il range di rigidita` corrispondente a questi valori va da 1 a
100 PeV/nucleone.
I risultati delle simulazioni MonteCarlo sono riassunti nelle formule seguenti [24].
Per il coeﬃciente nella direzione del campo regolare:
D‖ = cLmaxρ
N‖
σ2
√(
ρ
ρ‖
)2(1−γ)
+
(
ρ
ρ‖
)2
(4.14)
Per il coeﬃciente nella direzione ortogonale:
D⊥ = D‖N⊥ σ2 a⊥ f(ρ) (4.15)
con f(ρ) = 1 per ρ ≤ 0.2, f(ρ) = (ρ/0.2)−2 per ρ > 0.2.
E’ importante notare che per questo coeﬃciente di diﬀusione, oltre al gia` citato
meccanismo del pitch angle scattering, e` anche importante il cosiddetto ﬁeld line ran-
dom walk, ovvero il fatto che le stesse linee di campo intorno a cui spiraleggiano i
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Tipo di spettro γ N‖ ρ‖ Nasint‖ ρ
asint
‖ N⊥ a⊥ NA
Kraichnan 3/2 2.0 0.22 3.5 0.65 0.019 1.37 17.6
Kolmogorov 5/3 1.7 0.20 3.1 0.55 0.025 1.36 14.9
Bykov-Toptygin 2 1.4 0.16 2.6 0.45 0.020 1.38 14.2
Tabella 4.1: Valori dei parametri che compaiono nelle formule dei coeﬃcienti di
diﬀusione. Tratti da [24]
RC seguono un cammino erratico. Gli andamenti in funzione della turbolenza dei due
coeﬃcienti sono molto diversi.
Per capire il perche´, osserviamo che se σ tende a 0 (nessuna turbolenza) vuol dire
che c’e` solo il campo regolare e quindi le particelle “fuggono” spiraleggiando intorno alle
linee di campo regolare, mentre all’aumantare del livello di turbolenza gli scostamenti
medi delle particelle dalla direzione individuata dal campo regolare devono aumentare:
in eﬀetti nelle formule si vede che, per σ → 0, D‖ tende a inﬁnito e D⊥ tende a 0,
mentre all’aumentare di σ D‖ diminuisce come σ−2 e D⊥ aumenta come (σ2)0.37
Per il coeﬃciente di Hall abbiamo invece:
DA = cLmaxρ
1
3
1√
1 + (σ/σ20)
2
(4.16)
con σ20(ρ) = NA · ρ0.3 per ρ ≤ 0.2 e σ20(ρ) = NA · 1.9ρ0.7 per ρ ≤ 0.2.
Come vedremo quando discuteremo i risultati (ﬁgura 4.7), il contributo dei drift
macroscopici legati al coeﬃciente di Hall risultano dominanti a energie elevatissime, del-
l’ordine del PeV. Per le energie al di sotto del TeV, invece, il contributo del coeﬃciente
di Hall puo` essere considerato trascurabile.
I valori dei parametri che compaiono nelle espressioni dei tre coeﬃcienti sono
riassunti nella tabella (4.1).
4.5 Risultati della simulazione numerica
L’equazione di diﬀusione e` stata risolta attraverso un codice numerico scritto in C++
(che abbiamo chiamato CRprop), sviluppato principalmente da Carmelo Evoli e Luca
Maccione [38].
Per quanto riguarda il termine di sorgente, occorre conoscere la distribuzione spa-
ziale dei SNR nella Galassia.
In letteratura si trovano lavori che impiegano metodi diversi per risolvere questo
problema: uno dei piu` comuni consiste nello stimare le distanze dei SNR attraverso la
relazione (Σ-D) tra surface brightness e diametro lineare [25].
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Figura 4.4: La curva da noi adottata per la distribuzione dei SNR (linea rossa) in funzione della
distanza galattocentrica a confronto con la curva di [25] (curva blu); si nota che la curva rossa, poiche´
considera tutti i tipi di SN (tipo I e II), non si annulla nel centro.
Figura 4.5: La curva adottata da GALPROP per la distribuzione dei SNR (linea continua) a confronto
con la curva di [25].
A causa dei molti problemi connessi con questo approccio (incompletezza dei cata-
loghi, accuratezza della relazione adottata) e` stato da noi considerato anche un altro
metodo, che consiste nel tracciare la distribuzione spaziale degli oggetti correlati: le
pulsar per le SN di tipo core-collapsed e le stelle di disco per le SN di tipo Ia. Anche
in questo caso il nostro metodo e` stato diﬀerente di quello adottato in GALPROP,
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che utilizza come tracciatori solo le pulsar, e ottiene quindi un termine di sorgente che
decresce rapidamente nella regione del bulge: qui infatti non e` praticamente presente
formazione stellare, e quindi vi sono molte meno pulsar e SN di tipo core-collapsed, ma
nulla vieta l’esistenza di SN di tipo Ia, legate alla presenza di sistemi binari.
Seguendo [41] abbiamo utilizzato quindi le distribuzioni per il termine di sorgente
relativo ai SNR che si osserva in ﬁgura (4.4), mentre in ﬁg. (4.5) mostriamo il termine
di sorgente usato in GALPROP.
A questo punto possiamo discutere le implementazioni del nostro modello e i risul-
tati ottenuti. Visto le notevoli incertezze in gioco, in particolare sui parametri relativi
al campo magnetico, abbiamo dovuto considerare come i risultati (cioe` sostanzialmen-
te la distribuzione dei RC nella Galassia e lo spettro) dipendono dalla scelta di questi
parametri.
Innanzi tutto e` stato osservato (si veda anche la discussione in [38]) che le lunghezze
scala radiali e verticali del campo regolare incidono poco sul risultato, cosa importante
visto le grandi incertezze con cui questi parametri sono noti. Piu` delicata risulta invece
la scelta di zt, l’altezza scala del campo magnetico turbolento. Il valore adottato da
noi, 3 kpc, e` quello che fornisce il miglior accordo, una volta eﬀettuato anche il calcolo
dei ﬂussi γ, con i risultati di EGRET.
Figura 4.6: I risultati delle simulazioni. Energia di 1 TeV. Le linee arancione, verde, rossa e blu
corrispondono rispettivamente ai modelli 0,1,2,3 discussi nel testo.
Per quanto riguarda il termine di sorgente, i proﬁli della turbolenza e il tipo di
spettro, sono stati considerati 5 modelli distinti (si veda anche [38]):
• Modello 0: distribuzione delle SNR come in [25]; σ(R) 6 costante. spettro di
6Ricordiamo che σ(R) e` il proﬁlo radiale della turbolenza che compare nella formula (4.6); il proﬁlo
lungo z e` stato lasciato invariato in tutti i modelli considerati.
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Figura 4.7: I risultati delle simulazioni. Energia di 1 PeV. I colori sono gli stessi della ﬁgura (4.6).
Kolmogorov; simmetria del campo regolare rispetto al piano galattico.
• Modello 1: distribuzione delle SNR come in [41]; σ(R) costante; spettro di
Kolmogorov; simmetria del campo regolare rispetto al piano galattico.
• Modello 2: distribuzione delle SNR come in [41]; σ(R) che segue il proﬁlo dei
SNR; spettro di Kolmogorov; simmetria del campo regolare rispetto al piano
galattico.
• Modello 3: distribuzione delle SNR come in [41]; σ(R) costante; spettro di
Kraichnan; simmetria del campo regolare rispetto al piano galattico.
• Modello 4: distribuzione delle SNR come in [41]; σ(R) costante; spettro di
Kolmogorov; antisimmetria del campo regolare rispetto al piano galattico.
I risultati principali sono riassunti nelle due ﬁgure (4.6) e (4.7) in cui sono raﬃgurati
i proﬁli dei RC ottenuti in funzione delle coordinate R (distanza galattocentrica) e z
(altezza sul piano galattico). Ricordiamo che e` stata assunta simmetria cilindrica. Le
due ﬁgure si riferiscono alle energie di 1 TeV e 1 PeV, e permettono di confrontare
in modo immediato i 5 modelli discussi ﬁno ad ora. Si nota come la curva dei SNR
che abbiamo considerato seguendo l’approccio di [41] porta a un proﬁlo radiale molto
piccato, con un notevole scarto tra valore locale e valore in corrispondenza del Molecular
Ring.
E’ interessante notare che adottando un proﬁlo di turbolenza dipendente dal proﬁlo
stesso delle sorgenti (modello 2, curva rossa) il proﬁlo tende a diventare piu` “smooth”.
La ragione di questo eﬀetto sta nel fatto che assumere un’alta turbolenza nelle regioni
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dove c’e` una maggiore concentrazione di sorgenti implica che i RC riescono a “scappare”
piu` rapidamente da quelle regioni in direzione radiale e verticale: infatti, il campo
regolare e` diretto lungo φ e abbiamo visto nel paragrafo precedente che all’aumentare
della turbolenza aumenta il coeﬃciente di diﬀusione (e quindi l’allontanamento medio
a partita` di tempo) nelle direzioni perpendicolari al campo regolare.
Inoltre, notiamo – come gia` avevamo accennato – che alle energie dell’ordine del PeV
gli eﬀetti di drift macroscopico introdotti dal coeﬃciente di Hall iniziano a diventare
rilevanti, introducendo una forte asimmetria in particolare sul proﬁlo verticale.
Per quanto riguarda il proﬁlo verticale, il fatto di aver considerato l’incremento del
coeﬃciente di diﬀusione con z ha portato ad un proﬁlo assai piccato, piu` di quanto
venga ottenuto con il programma Galprop [76]
Per concludere, occorre analizzare come lo spettro dei RC viene modiﬁcato dalla
propagazione: nel nostro codice, visto che solo la parte adronica e` presa in considera-
zione, non sono trattate le perdite di energia per IC e sincrotrone (che sono importanti
per gli elettroni), e le modiﬁche allo spettro sono dovute quindi solo alla diﬀusione.
Sono state considerati i proﬁli a varie energie ottenendo che l’eﬀetto della diﬀusione e`
quello di alterare lo spettro iniziale delle particelle (spettro di iniezione) aumentandone
la pendenza di un fattore −1/3 nel caso di turbolenza alla Kolmogorov, −1/2 nel caso
Kraichnan. La pendenza ﬁnale dello spettro e` ﬁssata in modo da riprodurre quella
locale (indice −2.7), dunque i due casi considerati corrispondono a spettri di iniezione
 2.37 e −2.2 rispettivamente.
Capitolo 5
Calcolo dell’emissione di neutrini e
fotoni per interazione raggi
cosmici-gas: risultati
Avendo a disposizione dei modelli per la distribuzione del gas interstellare e dei raggi
cosmici nella Galassia, e` ora possibile eseguire quello che rappresenta il cuore di questo
lavoro di tesi, cioe` il calcolo del contributo adronico all’emissione diﬀusa di fotoni γ e
neutrini dalla Via Lattea.
I processi che consideriamo sono i decadimenti dei pioni carichi (π+ e π−) e del
pione neutro (π0) che si producono in seguito all’urto tra i protoni e i nuclei altamente
energetici costituenti i Raggi Cosmici e quelli diﬀusi nella Galassia sotto forma di gas
interstellare:
pCR + pISM → π± +X+X → µ± + νµ +X+X → e± + νµ + νe + X + X
pCR + pISM → π0 + p + p → γ + γ + p + p
(X e` un nucleone; i pioni prodotti possono essere piu` di uno, ovviamente se l’energia
del raggio cosmico e` suﬃcientemente alta)
Come abbiamo visto nel Cap. 1, questo processo non e` l’unico in grado di produrre
fotoni γ, ma sul piano galattico a causa dell’alta densita` di colonna di gas molecolare
dovrebbe dare il contributo dominante. Inoltre, per quanto riguarda il ﬂusso diﬀuso di
neutrini il processo considerato dovrebbe essere di gran lunga il piu` rilevante.
Per eseguire il calcolo, oltre alle distribuzioni spaziali del gas e dei RC occorre
conoscere l’emissivita` di fotoni e neutrini in funzione della densita` di gas, del ﬂusso
di RC e della loro energia. L’emissivita`, indicata con Q, e` deﬁnita come il numero di
particelle (neutrini o fotoni) emesse per unita` di volume, di tempo e di energia.
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5.1 Emissivita` di fotoni per decadimento del π0
Seguendo l’approccio usato in [65] e [37], chiamiamo nISM la densita` numerica dei
protoni costituenti il target, cioe` il gas, che supponiamo a riposo; indichiamo inoltre
con nRC = n0 (E/E0)
−α lo spettro dei Raggi Cosmici incidenti.
L’emissivita`1 dei pioni neutri si scrive allora, in funzione della sezione d’urto di pro-
duzione del π0 per urto protone-protone, nel seguente modo (si tratta sostanzialmente
della deﬁnizione di sezione d’urto):
Qπ0(Eπ0) = c nISM
∫ ∞
E soglia,RC (Eπ0 )
dERC
dnRC
dE
(ERC)
dσpp
dEπ0
(5.1)
Da questa bisogna passare all’emissivita` dei fotoni provenienti dal decadimento del
π0 in γ + γ.
I fotoni vengono emessi nel riferimento di riposo del pione (indicato con l’apice )
con energia Eγ = mπ/2 e in modo isotropo:
dP
d cos θ
= cost. (5.2)
Nel sistema di riferimento del target ﬁsso (il gas), invece, la distribuzione in energia
normalizzata si calcola considerando la seguente trasformazione di Lorentz
Eγ = Γπ E

γ (1 + βπ cos θ
) ⇒ dEγ = βπΓπEγ d(cos θ) (5.3)
e il risultato, che si ottiene sosituendo la (5.2) nella (5.3), e`:
dP
dEγ
(Eγ, Eπ0) = cost.
1
βπΓπE

γ
= cost.
1
βπΓπ(mπ/2)
∝ 2
pπ0
(5.4)
Integrando sull’intervallo di energie dei π0 da cui puo` provenire un γ di energia Eγ,
si ottiene:
Qγ(Eγ) = 2
∫ ∞
Emin, π0 (Eγ)
dEπ0
Qπ0(Eπ0)
pπ0
(5.5)
dove Emin, π0(Eγ) – l’energia minima che deve avere il π
0 per produrre un fotone di
energia Eγ – e` data dalla seguente espressione:
Emin, π0(Eγ) = Eγ +
m2π0 c
4
4Eγ
(5.6)
1numero di particelle emesse per unita` di volume, di tempo e di energia
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Per quanto riguarda la sezione d’urto diﬀerenziale per produzione di π0, utilizziamo
la seguente espressione, basata sull’approssimazione di “scaling di Feynman” valida alle
alte energie (si veda ad es. [18]):
dσpp
dEπ0
(ECR, Eπ0) =
σ0
Eπ0
· fπ0(x) (5.7)
dove σ0 = 32 mbarn, x = Eπ0/ECR e
fπ0(x) = 0.67 (1− x)3.5 + 0.5 e−18x (5.8)
la formula – che tiene conto anche delle alte molteplicita` dei pioni che si creano ad
alte energie – e` stata veriﬁcata in [27] e sembra essere un buon ﬁt delle simulazioni di
urto protone-protone ﬁno alle energie di 500 TeV.
Nel caso in cui le particelle incidenti siano distribuite in energia secondo uno spettro
di potenza, come accade nella situazione che stiamo considerando2:
dnRC
dE
∝ E−α (5.9)
l’emissivita` dei pioni si scrive nella forma seguente, piu` semplice:
Qπ0(Eπ0) = c nISM σ0
dnRC(Eπ0)
dERC
Yγ(α) (5.10)
in cui abbiamo introdotto lo Yield Y deﬁnito dalla seguente espressione:
Yγ(α) ≡
∫ 1
0
dxxα−2 fπ0 (x) (5.11)
calcolando l’integrale risulta
Yγ(α) = 2
{
Γ(α− 1)
[
181−α +
15.5865
Γ(3.5 + α)
− E(2− α; 18)
]}
(5.12)
dove Γ e` la funzione di Eulero e E(n, z) e` deﬁnita da
E(n, z) ≡
∫ ∞
1
e−zt
tn
dt (5.13)
Alla ﬁne, l’emissivita` dei fotoni risulta, combinando la (5.10) con la (5.5):
Qγ(Eγ) =
2
α
c nISM σ0
dnRC(Eγ)
dERC
Yγ(α) (5.14)
2Assumiamo che lo spettro dei RC, compatibilmente con i risultati delle simulazioni descritte nel
capitolo precedente, sia costante nella Galassia e abbia un indice spettrale uguale a quello misurato
localmente (2.7).
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5.2 Emissivita` di neutrini per decadimento dei π±
Ragionando in modo del tutto analogo al paragrafo precedente, otteniamo per l’emis-
sivita` di neutrini dal decadimento π± → µν:
Q (π)ν (Eν) =
m2π
m2π −m2µ
∫ ∞
Emin, π(Eν)
dEπ
Qπ(Eπ)
pπ
(5.15)
dove Emin, π(Eν) e` data da:
Emin, π(Eν) =
m2π
m2π −m2µ
Eν +
m2π −m2µ
4Eν
(5.16)
Per quanto riguarda invece i neutrini provenienti dal successivo decadimento deca-
dimento del muone
µ± → e± + νe + νµ
l’emissivita` e`:
Q (µ)ν (Eν) =
∫ ∞
Emin, µ(Eν)
dEµ Q
π
µ
dP
dEν
(Eµ, Eν) (5.17)
In questo caso la situazione si complica perche´ la distribuzione in energia dei neutrini
prodotti nel sistema di riposo del muone e` data dalla seguente complicata equazione:
dP
dEν1 dE

ν2
=
96
m5µ
Eν1 (m
2
µ −m2e − 2mµEν1) (5.18)
La trasformazione di questa in una distribuzione nel sistema del laboratorio e` stata
eﬀettuata mediante una simulatione da Luca Maccione [65] ottenendo:
dP
dEν1
= −0.116
Eµ
·
(
1− 47.27
(
1− Eν
Eµ
)1.6)
(5.19)
A questo punto si puo`, come nel paragrafo precedente, considerare una distribuzione
di raggi cosmici incidenti a legge di potenza e risolvere gli integrali delle equazioni (5.15)
e (5.17) per le emissivita` dei neutrini.
Il risultato (vedere [37] e [27] per i calcoli in dettaglio) e` una formula analoga alla
(5.14), con lo Yield dato dalla somma di due contributi, uno per i neutrini provenienti
dal pione e un altro per quelli provenienti dal successivo decadimento del muone:
Yν = −0.116 ·
{
1
α
− 47.27
(
Γ(α)Γ(2.6)
Γ(α + 2.6)
)}
(5.20)
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5.3 Calcolo dei ﬂussi di fotoni provenienti dalla Ga-
lassia
Consideriamo per iniziare i fotoni. Il nostro obiettivo e` calcolare il ﬂusso proveniente
da una determinata linea di vista.
Caratterizzando la linea di vista con le sue coordinate galattiche l e b, il ﬂusso
diﬀerenziale proveniente da un cono centrato sulla linea e avente apertura δΩ e` dato
dal seguente integrale:
Φγ(E, b, l) =
∫
V(cono)
Qγ(E, l, b)
4πd2
dV (5.21)
scrivendo l’elemento inﬁnitesimo di volume come ds d2 dΩ, il ﬂusso per unita` di
angolo solido diventa:
∂Φγ(E, b, l)
∂Ω
=
∫
Qγ(E, l, b)
4π
ds ∼ δs
4π
∑
Qγ(E, l, b) (5.22)
dove nell’ultimo passaggio e` stato approssimato l’integrale con una somma discreta;
s e` la coordinata che “scorre” la linea di vista, e δs e` il passo scelto per la discretizzazio-
ne; per quanto riguarda l’emissivita`, la formula da usare e` quella ricavata nei paragraﬁ
precedenti, equazione (5.14).
Per valutare la formula (5.22) occorre conoscere la densita` dei RC e del gas in
funzione delle coordinate galattiche elio-centriche e della posizione lungo la linea di
vista; questi 3 valori sono individuati dalla tripletta (l, b, s). Siccome pero` abbiamo
sempre considerato le densita` di RC e gas espresse in coordinate galatto-centriche
(r, φ, z), dobbiamo eseguire la seguente trasformazione di coordinate:
r = r(l, b, s) =
√
(r − s cos b cos l)2 + (s cos b sin l)2 (5.23)
z = s sin b (5.24)
φ = tg−1
(
s cos b sin l
s cos b cos l − r
)
(5.25)
A questo punto abbiamo tutte le informazioni per valutare la (5.22).
Notiamo per concludere che i calcoli eﬀettuati utilizzando la formula (5.14) per
l’emissivita` tengono conto solo dell’interazione dei protoni. Per considerare il contributo
dei nuclei piu` pesanti abbiamo assunto che gli spettri delle sorgenti per ciascuna specie
nucleare abbiano indici spettrali che non dipendono dall’energia (assunzione che puo`
essere direttamente veriﬁcata a basse energie), e che il contributo relativo delle diverse
componenti possa essere ricavato dalle osservazioni a basse energie. Senza entrare nei
dettagli, che possono essere visti in [37], riportiamo direttamente la correzione al ﬂusso
per tener conto di questo eﬀetto; il fattore correttivo e`:
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Φtotale(E) = 1.446Φp(E) (5.26)
5.4 Calcolo dei ﬂussi di neutrini provenienti dalla
Galassia
Per passare dai fotoni ai neutrini occorre semplicemente sostituire, nella formula (5.14)
dell’emissivita`, lo Yield dato dalla (5.11) con quello dato dalla (5.20). Essendo lo Yield
una funzione solo dell’indice spettrale, i ﬂussi di neutrini si ottengono da quelli di
fotoni semplicemente moltiplicando per un fattore che dipende dalla pendenza α dello
spettro.
Esiste pero`, nel caso dei neutrini, il fenomeno delle oscillazioni di cui occorre tener
conto, e che fa s`ı che la composizione del ﬂusso di neutrini si modiﬁchi durante la
propagazione nella Galassia.
Le oscillazioni avvengono perche´ i neutrini hanno massa non nulla e gli autostati
di massa non coincidono con gli autostati di ﬂavour: i neutrini vengono prodotti come
autostati di ﬂavour, ma propagano come sovrapposizione di diversi autostati di massa.
La trasformazione unitaria che manda gli autostati di massa in quelli di ﬂavour si
puo` scrivere come
|να(t) >=
3∑
j=1
Uαj |νj(t) > (5.27)
dove l’indice α si riferisce alle 3 famiglie e l’indice j contraddistingue gli autostati
di massa.
Gli autostati di massa evolvono secondo l’Hamiltoniana di particella libera:
|νj(t) >= ei(pjx−Ejt) |νj(0) > (5.28)
con E2j − p2j = m2j
La probabilita` di transizione da un ﬂavour all’altro e` quindi dato da:
P (να → νβ) = | < να|νβ > |2 =
∣∣∣∣∣
∑
j
U∗β j e
i(pjx−Ejt) Uα j
∣∣∣∣∣
2
(5.29)
Questo calcolo diventa piu` semplice se si assume che le diﬀerenze tra le masse al
quadrato ∆m2jk = m
2
j − m2k siano tali che |∆m212|  |∆m223| ∼ |∆m213|. In questa
ipotesi il mescolamento delle 3 famiglie si disaccoppia in 2 mescolamenti indipendenti
di 2 famiglie. La matrice di mixing U si sempliﬁca notevolmente:
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Tabella 5.1: rapporto ν/γ al variare del ﬂavour e dell’indice spettrale dopo le oscillazioni
α = 2.2 α = 2.4 α = 2.6 α = 2.7
νµ + ν¯µ 0.46 0.41 0.36 0.34
νe + ν¯e 0.47 0.42 0.37 0.35
ντ + ν¯τ 0.46 0.41 0.36 0.34
U =
(
cos θ sin θ
− sin θ cos θ
)
(5.30)
e la probabilita` di interazione si riduce a:
P(να→νβ) = sin
2(2α) sin2
(
1.27
(∆m212/1 eV
2)(L/1 km)
(E/1GeV)
)
(5.31)
Questa formula permette di valutare le proporzioni tra i vari ﬂavour dopo la propa-
gazione; chiaramente l’eﬀetto delle oscillazioni e` quello di far apparire, dato un ﬂusso
di ﬂavour α, anche dei neutrini di altri sapori: l’equazione da considerare e`:
Φﬁnaleβ =
∑
α
Φinizialeα P (να → νβ) (5.32)
dove la probabilita` e` data dalla (5.31).
Applicando queste equazioni sono stati calcolati i rapporti tra i ﬂussi dei neutrini
delle diverse famiglie dopo la propagazione; nella tabella (5.1), tratta da [37], e` riportato
il calcolo del rapporto ν/γ per i vari ﬂavour in funzione dell’indice spettrale.
Per α = 2.7 (il nostro caso) il rapporto γ/ν vale  3.1.
5.5 Il codice di integrazione lungo la linea di vista.
Risultati
L’integrazione tridimensionale lungo la linea di vista descritta nei paragraﬁ precedenti e
sintetizata dall’equazione (5.22) e` stata da me implementata attraverso un programma
C++ che estende un codice gia` esistente operante in simmetria azimutale, frutto del
lavoro di Carmelo Evoli e Luca Maccione.
Il codice tridimensionale (nusky3D) permette di lavorare su distribuzioni di gas
fornite come espressioni analitiche funzioni delle coordinate galattocentriche (come nel
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Figura 5.1: Flussi di neutrini integrati su E > 1 TeV ottenuti da uno spettro di RC con indice spet-
trale 2.7 e con rapporto Φγ/Φν = 3.1. I ﬂussi sono stati calcolati usando il modello Ferriere+Bronfman
per il gas e i diversi modelli di RC discussi nel testo (linea nera: modello 0; linea verde: 1; rossa: 2;
blu: 3). I ﬂussi sono mediati su bin angolari di 1 grado x 1 grado.
modello della Ferriere o nel modello di Bronfman) oppure su distribuzioni che vengono
presentate come arrays 3D di punti (come nel modello di Nakanishi e Sofue). Per
quanto riguarda le densita` di raggi cosmici, il programma prende in input i risultati
del codice di propagazione CRprop che e` discusso nel Cap. 4.
L’output del programma consiste in una tabella di dati contenente i ﬂussi di neu-
trini e fotoni a 1 TeV provenienti dall’interazione raggi cosmici-gas in funzione delle
coordinate galattiche l e b.
Poiche´ i RC, e quindi anche i ν e i γ, sono distribuiti in energia secondo una legge
di potenza con indice spettrale 2.7, per passare dal ﬂusso a 1 TeV ai ﬂussi integrati
su un arbitrario intervallo di energia e` suﬃciente moltiplicare per un fattore numerico.
Ad esempio, nel caso dell’intervallo (E > 1TeV) il fattore vale:∫ ∞
1
E[TeV]−2.7dE = 0.588 (5.33)
Alla luce delle considerazioni del Cap. 3, abbiamo deciso di fare “girare” il codice
utilizzando il modello di gas Ferriere+Bronfman.
Nella ﬁgura (5.1) abbiamo riportato il risultato delle nostre simulazioni al variare
del modello di propagazione di RC considerato. I proﬁli che mostriamo, relativi ai
neutrini oltre il TeV, sono quello longitudinale lungo il piano galattico e quello ver-
ticale in corrispondenza del Centro Galattico (l = 0, b variabile): in questo modo e`
possibile valutare come le incertezze sul modello di propagazione dei Raggi Cosmici di
cui abbiamo fornito una discussione dettagliata nel Cap. 4 si traducono in incertezze
sui ﬂussi di neutrini previsti.
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Figura 5.2: Risultati delle simulazioni 3D con il modello preferito. Flussi di fotoni. Modello del gas:
Ferriere+Bronfman. Per i cosmici: modello 2. Flussi di fotoni di energia oltre il TeV
Alla luce delle considerazioni dei capitoli precedenti, mostriamo in ﬁgura (5.2) il
graﬁco dei proﬁli ottenuti (stavolta per i ﬂussi di fotoni) con il modello preferito per il
gas (Ferriere+Bronfman) e per i RC (modello 2, in cui la turbolenza e` trattata in modo
piu` realistico considerandone la variazione in funzione della distanza galattocentrica).
Nel prossimo capitolo questi proﬁli saranno confrontati con le osservazioni esistenti
nei γ, e saranno discusse le possibilita` di rivelare i ﬂussi di neutrini con gli esperi-
menti attualmente in costruzione o in progetto. Sara` inoltre approfondita la questione
delle incertezze sugli input ﬁsici del problema e delle loro ripercussioni sui ﬂussi, con
particolare rilievo al fattore di conversione XCO.

Capitolo 6
Confronto con le osservazioni
gamma e prospettive per la
neutrino-astronomia
In questo capitolo i risultati descritti nel paragrafo precedente verranno confontati con
le osservazioni γ esistenti, di cui abbiamo gia` dato un accenno nel primo capitolo.
In particolare, visto che l’unico survey completo dell’emissione diﬀusa ﬁnora eﬀet-
tuato e` quello di EGRET, estrapoleremo i nostri risultati alle energie tra 4 e 10 GeV
per poterli confontare con le mappe prodotte da quell’esperimento, sottolineando le
diﬀerenze tra i nostri risultati e quelli ottentuti dal codice Galprop [44]..
Successivamente, saranno discussi in dettaglio i risultati prodotti dai rivelatori a
terra (H.E.S.S. e Milagro), comparando anche in questo caso i nostri risultati con le
osservazioni.
6.1 Confronto con EGRET
Nella ﬁgura (6.1) possiamo vedere la mappa in coordinate galattiche del cielo gamma tra
4 e 10 GeV, l’estremo superiore dell’intervallo di energie coperte da EGRET; abbiamo
scelto di confrontarci con le misure eﬀettuate in questo range, nonostante sia quello con
la minore statistica, perche´ ad energie inferiori diventano importanti altri meccanismi
di emissione γ (come la Bremsstrahlung) e altri fenomeni nella propagazione dei RC
(ad es. la riaccelerazione) che noi non abbiamo considerato.
E’ chiaramente visibile nella mappa una banda piuttosto ampia di segnale diﬀuso
in corrispondenza del piano galattico. Come abbiamo anticipato nel primo capitolo, i
due contributi dominanti a questa emissione nel range energetico considerato sono il
decadimento del π0 e l’Inverse Compton dei RC sul fondo di radiazione diﬀuso, come
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Figura 6.1: Il cielo Gamma visto da EGRET. Intervallo di ener-
gia considerato: 4 - 10 GeV. Fonte: archivio uﬃciale dati EGRET
ftp://legacy.gsfc.nasa.gov/compton/data/egret/diffuse maps/allsky
Figura 6.2: Lo spettro Gamma calcolato con il programma Galprop. Figura tratta da [77].
si puo` vedere nella ﬁgura (6.2) tratta da [77] in cui lo spettro teorico viene calcolato
utilizzando il programma Galprop, che abbiamo descritto nel Cap. 4.
Vediamo ora come le nostre simulazioni si confrontano con la mappa osservata.
Poiche´ abbiamo considerato per ora solo il contributo dell’emissione adronica, ci aspet-
Confronto con EGRET 81
Figura 6.3: Confronto con i dati di EGRET utilizzando il nostro modello preferito:
Ferriere+Bronfman per il gas e modello 2 per la propagazione dei RC.
tiamo un buon accordo con le osservazioni soprattutto alle piccole latitudini galattiche,
cioe` vicino al piano della Galassia, dove come abbiamo visto la densita` di colonna del
gas interstellare e` massima: il nostro confronto sara` quindi signiﬁcativo soprattutto in
questa regione.
Osserviamo nella ﬁgura (6.3) il confronto tra i dati osservati e il nostro modello
preferito. Il proﬁlo e` stato ottenuto mediando su bin di 2◦ × 2◦. E’ evidente che la
forma del proﬁlo radiale e` ﬁttata molto bene. Invece, la distribuzione verticale calcolata
appare molto piu` stretta e piccata di quella osservata (si veda ad es. la ﬁgura 6.5):
la conseguenza di cio` e` che l’altezza del proﬁlo longitudinale dipende in modo molto
marcato dall’intervallo su cui viene eﬀettuato lo smoothing, come si vede nella ﬁgura
(6.4) dove si e` mediato su bin di 4◦× 4◦ e si osserva chiaramente come la curva teorica
stia sotto i dati sperimentali.
Per spiegare questo fatto, occorre innanzi tutto sottolineare che sono molti i para-
metri che presentano una notevole incertezza, in particolare l’andamento dell’XCO, la
cui variazione al variare della distanza galattocentrica e dell’altezza sul piano galattico,
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Figura 6.4: Confronto con i dati di EGRET con media su bin di 4◦ × 4◦
Figura 6.5: Confronto con i dati di EGRET. Le linee colorate si riferiscono tutte al modello Fer-
riere+Bronfman per il gas, al modello 2 per i raggi cosmici, e a 4 diversi proﬁli per l’XCO: come nel
nostro lavoro (linea blu), come nel lavoro di Strong [78] (linea rossa), come nel lavoro di Arimoto [10]
(linea verde) e come nel lavoro di Israel [58] (linea arancione)
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Figura 6.6: Confronto con i dati di EGRET al variare del modello di propagazione dei RC consi-
derato. Linea arancione: modello 0 (curva delle SN presa da [25]; linea rossa: modello 2 (turbolenza
alla Kolmogorov che segue il proﬁlo dei SNR); linea verde: modello 1 (turbolenza alla Kolmogorov,
costante lungo r); linea blu: modello 3 (turbolenza alla Kraichnan).
come abbiamo visto in dettaglio nel Cap. 3, e` poco nota. Per avere un’idea di quanto
sia importante questa incertezza e di come essa si propaghi sui risultati delle nostre
simulazioni ho preparato un graﬁco che mostra il confronto con i dati di EGRET al
variare dei modelli di XCO che ho descritto nel Cap. 3; il risultato si puo` osservare in
ﬁgura (6.5). Invece, nella ﬁgura (6.6) si puo` osservare quanto sia importante l’incertez-
za sulla distribuzione dei cosmici (Cap. 3), e come i diversi input ﬁsici adottati nelle
simulazioni inﬂuiscano sul risultato ﬁnale. Entrambe le incertezze risultano importanti,
anche se quella sull’andamento dell’XCO sembra essere dominante.
Le incertezze sull’XCO non sono pero` suﬃcienti per spiegare la grande diﬀerenza tra
le due curve alle latitudini maggiori di 2◦ (ﬁgura 6.5). Il motivo sta nel fatto che fuori
dal piano galattico puo` entrare in gioco in modo determinante il contributo dell’IC
che noi non abbiamo considerato: il proﬁlo verticale dell’emissione IC, non essendo
legato alla distribuzione del gas ma al fondo diﬀuso di radiazione, potrebbe essere
meno piccato in z e potrebbe contribuire quindi ad far avvicinare la curva teorica a
quella osservata. In questo modo sarebbe spiegata la diﬀerenza notevole tra il proﬁlo
verticale osservato e quello calcolato e il conseguente abbassamento dei dati teorici
(ﬁgura 6.4) quando si media su un bin piu` ampio.
Vediamo ora quali sono stati i risultati ottenuti dal codice Galprop a confronto con
la stessa mappa di EGRET.
Questo codice, di cui abbiamo gia` evidenziato nel Cap. 4 le diﬀerenze per quanto
riguarda il modo in cui viene trattata la diﬀusione dei RC, utilizza un diverso approccio
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Figura 6.7: Proﬁli dell’emissione γ nell’intervallo di energia 4 ÷ 10 GeV previsti da Galprop a
confronto con i dati di EGRET. La ﬁgura e` mediata sull’intervallo −5.5◦ < b < 5.5◦ escludendo una
stretta fascia intorno al piano galattico (−0.5◦ < b < 0.5◦). La curva blu e` il ﬂusso totale, la curva
rossa il contributo del π0-decay e la curva verde il contributo dell’Inverse Compton. Tratta da [77].
anche nel modello della distribuzione del gas: in Galprop gli spettri del CO e della riga
a 21 cm vengono deproiettati assumendo la cinematica piu` semplice possibile (moto
circolare) e dove questa assunzione non e` applicabile (la regione centrale) vengono
eﬀettuate delle interpolazioni, mentre noi abbiamo considerato per la prima volta in
questo ambito il lavoro di [42], che si appoggia tra gli altri ad un modello che descrive
la regione centrale senza fare assunzioni cinematiche [74]; inoltre, alcuni parametri di
Galprop come l’andamento dell’XCO sono ﬁssati ad hoc (ovviamente entro le incertezze
osservative) in modo da ﬁttare al meglio i dati di EGRET, cosa che non avviene nel
nostro codice. In compenso, Galprop considera anche altri contributi all’emissione γ,
tra cui l’Inverse Compton, e puo` eﬀettuare confronti su un range piu` ampio di latitudini
galattiche.
Il confronto con EGRET eﬀettuato attraverso il codice Galprop, usando quello che
viene chiamato il modello ottimizzato, e` mostrato in ﬁgura (6.7) [77]; il ﬁt e` indub-
biamente buono, ma occorre speciﬁcare che il confronto eﬀettuato utilizzando questo
codice si riferisce ad una media su un range molto piu` ampio di latitudini galattiche
(−5◦ < b < 5◦): dunque non puo` emergere in un plot del genere il problema che abbia-
mo discusso in precedenza (il segnale teorico dovuto all’emissione adronica piu` piccato
di quello osservato).
La nostra analisi costituisce quindi un utile complemento a quella di [77] e fornisce
una predizione precisa: il segnale adronico si dovrebbe presentare concentrato in una
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Figura 6.8: Il cielo γ nella regione del TeV osservato da MILAGRO: si notano gli “spot” di intensa
emissione provenienti dalla regione del Cigno e dalla nebulosa del Granchio. Immagine in coordinate
galattiche tratta da [2].
regione ristretta ampia pochi gradi di latitudine, e gia` a b  2◦ dovrebbe iniziare a
diventare rilevante il contributo dell’IC; un eventuale segnale diﬀuso di neutrini prove-
nienti dal piano galattico potrebbe confermare questa predizione, come discuteremo in
un prossimo paragrafo.
6.2 Confronto con le osservazioni di Milagro ed H.E.S.S.
6.2.1 Il cielo di Milagro
In questo paragrafo i nostri risultati saranno confrontati con le osservazioni oltre il
TeV.
Gli strumenti che producono risultati piu` adatti ad essere confrontati con un modello
di emissione diﬀusa sono naturalmente gli Air Shower Arrays (si veda il Cap. 1) in
viutu` del loro ampio campo di vista. Analizzeremo quindi i risultati di MILAGRO, che
ha fornito negli ultimi anni interessanti risultati.
A causa dei ﬂussi molto piu` bassi presenti a queste energie e del problema del fondo
di RC che sovrasta il segnale di anche 3 ordini di grandezza, non sono disponibili proﬁli
completi dell’emissione diﬀusa γ come quelli di EGRET; e` stato pero` osservato un ec-
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Figura 6.9: La regione del Cigno osservata da MILAGRO; si nota che l’emissione segue le isodense
del gas molecolare, le cui curve di livello sono sovrapposte; immagine tratta da [46].
cesso signiﬁcativo in direzione del piano galattico, che costituisce la prova dell’esistenza
di emissione da questa regione anche alle energie del TeV.
In particolare, in [8] si riporta, per la regione 40◦ < l < 100◦, |b| < 5◦ un ﬂusso
diﬀuso medio
Φγ(> 3.5 TeV) = (6.4± 1.4± 2.1) · 10−11 cm−2 s−1 sr−1 (6.1)
Il nostro codice, invece, prevede per la stessa regione un valore di
Φγ(> 3.5 TeV)  1.4 · 10−11 cm−2 s−1 sr−1 (6.2)
sottointendendo un errore di un fattore 2 circa. L’accordo, viste le alte incertezze
in gioco, e` soddisfacente, anche se e` riscontrabile da parte del nostro codice una lieve
sottostima.
Occorre dire, comunque, che per avere una statistica piu` signiﬁcativa e poter pro-
durre dei proﬁli dettagliati dell’emissione a queste energie serviranno ancora alcuni
anni di presa dati. Per quantiﬁcare gli ordini di grandezza in gioco, rifacendosi alla
ﬁgura (1.5) che fornisce una sensibilita`, per 50 ore di presa dati, di ∼ 10−11 cm−2 s−1
a 1 TeV, e considerando che la risoluzione e`  0.2◦, per rivelare in modo signiﬁcativo
(∼ 10σ) un ﬂusso dell’ordine di ∼ 10−10÷10−9 cm−2 s− sr−1 come quelli da noi calcolati
servono 104 ÷ 105 ore di presa dati (qualche anno).
Bisogna a questo punto sottolineare che le osservazioni ﬁn qui eseguite da MILA-
GRO non hanno prodotto soltanto il riconoscimento di un eccesso dall’ampia regione
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Figura 6.10: Spettro della regione del Cigno; la linea blu corrisponde al risultato della simulazione
eﬀettuata con Galprop, le linee rosse ai dati di EGRET, il punto viola e` l’osservazione di Milagro; si
nota chiamaramente la sovradensita` alle alte energie rispetto al valore calcolato. Immagine tratta da
[46].
che abbiamo menzionato: osservando la mappa riportata in ﬁgura (6.8) appaiono alcuni
“spot” molto evidenti di emissione diﬀusa provenienti da regioni abbastanza limitate.
Oltre alla ben nota Crab Nebula, e` molto interessante l’emissione diﬀusa dalla
regione del Cigno, che e` stata analizzata in diversi lavori, come ad es. il recentissimo
[13]; l’origine di questa emissione e` molto probabilmente adronica, poiche´ essa segue le
isodense del gas molecolare (ﬁgura 6.9). In questa regione il ﬂusso osservato integrato
oltre il TeV e` di 10 ÷ 20 volte maggiore rispetto a quello calcolato con i nostri codici, e
la discrepanza appare anche se il confronto viene eﬀettuato utilizzando Galprop, come
evidenziato in [46] e come si puo` vedere nella ﬁgura (6.10). Tra l’altro, la presenza
di questo spot intenso puo` spiegare anche la lieve sovradensita` osservata nell’ampia
regione 40◦ < l < 100◦, |b| < 5◦ rispetto al ﬂusso calcolato e riportato in (6.2).
Molte sono le ipotesi che sono state avanzate per spiegare questa discrepanza; allo
stato attuale sembra probabile [1] che essa sia dovuta alla presenza un’elevata sovra-
densita` di Raggi Cosmici di alta energia nella regione. Questo eccesso e` probabilmente
causato dall’interazione diretta tra un sito di accelerazione di Raggi Cosmici e una
zona ad alta densita` di gas, come una nube o un complesso di nubi: si avrebbe quindi,
sovrapposto al “mare diﬀuso” di RC (quello che considera il nostro codice) una popo-
lazione locale accelerata in loco, che non avendo ancora subito il processo diﬀusivo per
un lungo tempo presenta uno spettro meno ripido, vicino a quello di iniezione (indice
spettrale  −2.2) dando luogo a una sovradensita` oltre il TeV rispetto alla predizione
teorica.
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6.2.2 Il cielo di H.E.S.S.
Purtroppo, nella regione di cielo coperta da MILAGRO non e` presente la parte di piano
galattico probabilmente piu` interessante e luminosa nei γ: quella centrale; in eﬀetti,
tra i rivelatori a terra (vedere Cap. 1), l’unico ad essere posto nell’emisfero Sud, e
quindi a vedere la regione del Centro Galattico, e` H.E.S.S.
Questo esperimento, sito in Namibia e appartenente alla classe degli Atmospheric
Cerenkov Detectors, possiede le seguenti caratteristiche tecniche:
• Campo di vista: ∼ 5◦
• Risoluzione angolare: ∼ 0.1◦
• Range in energia: da 0.1 TeV a decine di TeV
• Risoluzione in energia: circa 20%
Per le sue caratteristiche (in particolare il ristretto campo di vista) H.E.S.S. non e`
lo strumento piu` adatto per rivelare il ﬂusso diﬀuso; ad oggi, vi e` evidenza di emissione
diﬀusa solo in un’area ristretta in corrispondenza del Centro Galattico−0.8◦ < l < 0.8◦;
in ﬁgura (6.11) si puo` osservare la signiﬁcativita` dell’eccesso rivelato in questa regione,
prima e dopo la sottrazione delle sorgenti puntiformi. L’origine adronica di questa
emissione – che naturalmente avrebbe una conferma deﬁnitiva se venisse osservato un
corrispondente ﬂusso di neutrini – e` ben evidenziata anche in questo caso dal fatto che
essa segue abbastanza bene le isodense del gas molecolare.
Vediamo anche per questa regione se i dati sperimentali sono compatibili con i
risultati del nostro codice: nell’area considerata, una volta sottratte le due sorgenti
puntiformi (il SNR G 0.9+0.1 e una sorgente coincidente con la radio-sorgente Sgr A*,
presumibilmente un buco nero supermassiccio) emerge un diﬀuso il cui ﬂusso, mediato
su una regione −0.8◦ < l < 0.8◦, −0.3◦ < b < 0.3◦ e`
(
dΦγ
dE
)
GC
= (173± 13stat ± 35sys) · 10−10(E/1TeV)−2.29 TeV−1 cm−2 s−1 sr−1
 Φγ(> 1TeV) = 134 · 10−10 cm−2 s−1 sr−1
Il nostro codice prevede invece (sempre modello Ferriere+Bronfman):
(
dΦγ
dE
)
GC
= 24.17 · 10−10(E/1TeV)−2.7 TeV−1 cm−2 s−1 sr−1
 Φγ(> 1TeV) = 14.2 · 10−10 cm−2 s−1 sr−1
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Figura 6.11: Regione del Centro Galattico osservata da H.E.S.S; sugli assi sono riportate longitudine
e latitudine galattica in gradi. Nel pannello superiore si osservano il SNR G 0.9+0.1 e una intensa
sorgente puntiforme spazialmente coincidente con Sgr A* (buco nero supermassiccio), identiﬁcato con
un asterisco nero. Nel pannello inferiore sono state sottratte le due sorgenti puntiformi ed emerge
un’emissione diﬀusa che segue le isodense del gas molecolare (contorni bianchi). Questa emissione
diﬀusa e` probabilmente dovuta all’interazione tra idrogeno molecolare e raggi cosmici. Lo spettro e`
duro (indice spettrale 2.29). Per spiegare questa emissione e` necessario assumere una sovradensita` di
di CR oltre il TeV di 4 - 10 volte rispetto al valore locale. Figura tratta da [4]
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Figura 6.12: Rate di eventi attesi dal Piano Galattico (banda rossa) confrontato col rate di neutrini
atmosferici. I tre pannelli si riferiscono alle regioni |l| < 50◦, |b| < 1.5◦ (sinistra), |l| < 30◦, |b| < 1.5◦
(centro), |l| < 10◦, |b| < 1.5◦ (destra). Immagine tratta da [38]
Esattamente come nel caso dell’emissione dal Cigno, lo spettro osservato appare piu`
duro e il ﬂusso oltre il TeV e` molto maggiore di quello previsto, stavolta di un fattore
 10. Questa discrepanza non appare solo confontando con le nostre simulazioni,
e per spiegarla di solito [4] si suppone anche qui la presenza di un acceleratore di
Raggi Cosmici in diretta corrispondenza con un complesso di nubi molecolari, e quindi
l’esistenza di una notevole sovradensita` di RC di alta energia (oltre il TeV).
6.3 Prospettive per la neutrino-astronomia
Per quanto riguarda i neutrini, come abbiamo gia` sottolineato, esistono scarsissimi ri-
scontri sperimentali dell’esistenza di un ﬂusso diﬀuso proveniente dal piano galattico.
In questo paragrafo confronteremo i risultati del nostro codice con l’upper-limit prodot-
to da AMANDA-II ed analizzeremo quali sono le possibilita` di rivelazione del diﬀuso
da parte di ANTARES, NEMO, ICECUBE (si rimanda al Cap.2 per una descrizione
di questi esperimenti).
L’esperimento AMANDA-II [59] nella regione 33◦ < l < 213◦, |b| < 2◦ fornisce un
limite superiore (supponendo indice spettrale −2.7) di:
Φnu (> 1TeV) < 3.1 · 10−9 cm−2s−1sr−1 (6.3)
mentre il nostro codice prevede
Φnu (> 1TeV) = 4.3 · 10−11 cm−2s−1sr−1 (6.4)
La compatibilita` e` dunque buona con l’upper limit di AMANDA. Osserviamo che
il ﬂusso atteso e` maggiore del limite superiore di Waxman-Bachall per il fondo extra-
galattico (si veda il Cap.2).
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Per quanto riguarda le possibilita` di rivelare con discreta signiﬁcativita` il ﬂusso
diﬀuso da parte di esperimenti con volume strumentato di ∼ 1 km3, i risultati da noi
ottenuti – in particolare il proﬁlo verticale molto piccato – suggeriscono che il miglior
rapporto segnale/rumore sia presente nella fascia molto ristretta |b| < 2◦ centrata sul
Piano Galattico.
Nella ﬁgura (6.12) riportiamo il rate di eventi attesi per un detector con area eﬃcace
dell’ordine di quella di Nemo in 3 diversi intervalli di longitudine, a confronto con il
rate atteso per i neutrini atmosferici. La ﬁgura e` stata calcolata con una versione bi-
dimensionale del codice di integrazione lungo la linea di vista [38] e non con il completo
modello 3D della distribuzione del gas che ho descritto in questa tesi, non vi sono
comunque diﬀerenze signiﬁcative in questo tipo di calcolo tra modello tridimensionale
e adattamento a simmetria azimutale. Appare evidente che i rate sono molto bassi
e ﬁno a energie ∼ 100TeV il segnale e` piu` piccolo del fondo: con i rate riportati in
ﬁgura, si prevedono diversi anni di presa dati per rivelare un eccesso sul fondo degli
atmosferici con buona signiﬁcativita`.
Pero`, alla luce delle considerazioni dei paragraﬁ precedenti, se e` vera l’ipotesi che
l’emissione γ da regioni come quella del Cigno o del Centro Galattico sia di tipo adroni-
co, e` ragionevole attendersi un segnale di neutrini piu` intenso da queste zone, rivelabile
in tempi piu` brevi. Questa possibilita` e` gia` stata accennata nel Cap. 2, ed trova ampi
consensi in letteratura; si veda ad es. [27] (in cui, partendo dai dati di HESS, viene
stimato il ﬂusso di neutrini corrispondente nell’ipotesi che l’emissione sia adronica e
viene discussa la possibilita` di rivelazione del ﬂusso calcolato) oppure il recente [61].

Capitolo 7
Sviluppi futuri
7.1 Studio dell’emissione su piccole scale angolari
I ragionamenti che abbiamo condotto per quanto riguarda la regione del Cigno osservata
da MILAGRO e il centro galattico osservato da H.E.S.S. richiedono alcuni commenti
aggiuntivi.
Avevamo gia` fatto notare nel Cap. 3 che i modelli del gas da noi adottati sono
“smooth” e non contengono i dettagli della struttura a nubi. Ora, alla luce dei risultati
di MILAGRO e H.E.S.S., occorre ripensare anche la parte di lavoro riguardante la
propagazione dei raggi cosmici. Quello che e` stato calcolato, infatti, e` un mare diﬀuso
di RC, che non presenta variazioni rapide all’interno della Galassia, e che e` il risultato
della diﬀusione, durata decine di migliaia di anni, di RC provenienti da sorgenti diverse
che si sono “accese” e “spente” nelle diverse regioni della Galassia.
Le osservazioni indicano pero` che se in corrispondenza di un sito di accelarazione
di RC esiste una nube molecolare gigante (o un complesso di nubi) la popolazione di
cosmici accelerati “in situ” 1 puo` dare origine a uno “spot” molto intenso di emissione
γ di alta energia.
Si pone quindi il problema di considerare un modello piu` dettagliato che tenga conto
di questo eﬀetto: a questo scopo e` necessario implementare innanzi tutto la struttura
granulare della distribuzione del gas, e successivamente fornire una stima di quanto il
fenomeno della coincidenza tra nube molecolare e acceleratore di RC sia diﬀuso nella
Galassia.
Visto che non e` al momento possibile disporre di una mappa completa e precisa
della distribuzione delle nubi nella Galassia, abbiamo pensato ad uno studio di tipo
statistico, che prevede la costruzione di un modello in cui le nubi vengono disposte in
modo da riprodurre l’andamento su larga scala della densita` di gas molecolare, e in
1ben diﬀerenziata dal mare diﬀuso poiche´ presenta uno spettro piu` vicino a quello di iniezione,
quindi piu` duro
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modo che il loro spettro di massa obbedisca alle leggi di potenza discusse nel Cap. 3,
ma in cui le posizioni esatte – entro questi constraints – sono casuali.
Figura 7.1: Modello di Galassia popolato da nubi molecolari con struttura frattale. Il modello ha
puramente uno scopo esempliﬁcativo, e serve a mostrare l’eﬀetto della granularita` della distribuzione
del gas sui proﬁli calcolati dei γ e dei neutrini; cio` nonostante, le masse e le posizioni delle nubi sono
state scelte in modo da riprodurre l’andamento a larga scala della densita` di gas molecolare previsto
dal modello Ferriere+Bronfman.
Con un approccio di questo tipo lo scopo del lavoro non sarebbe quello di riprodur-
re i proﬁli osservati, ma di studiare – ad esempio – lo spettro di Fourier delle mappe
prodotte. Lo spettro di Fourier dell’emissione γ puo` essere, ad esempio, assai interes-
sante per discriminare la componente adronica da quella leptonica: in eﬀetti, i calcoli
eﬀettuati con Galprop evidenziano gia` (si ricordi la ﬁgura 6.7) come il contributo del-
l’IC (componente leptonica) abbia un andamento piu` “smooth” e quindi povero di alte
frequenze spaziali. Sarebbe quindi interessante, visto che nei prossimi anni avremo
probabilmente – grazie a Glast – mappe a risoluzione maggiore del cielo gamma, avere
un modello che permetta di confrontare l’emissione anche nel dominio delle frequenze
spaziali.
Inoltre, un modello che descrive il gas ﬁno al dettaglio dei singoli “clumps” permet-
terebbe di indagare la diversa penetrazione dei RC nelle nubi al variare dell’energia, e
di valutare se questo eﬀetto si ripercuote sullo spettro energetico dell’emissione.
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7.2 Risultati preliminari
Figura 7.2: La linea rossa rappresenta il proﬁlo lungo il piano galattico ottenuto considerando una
distribuzione di nubi molecolari frattali compatibile con l’andamento a larga scala della distribuzione
del gas. A titolo di confronto, ho graﬁcato (linea verde) il proﬁlo ottenuto con il modello “smooth” che
abbiamo descritto nei capitoli precedenti e i dati di EGRET (linea nera). I proﬁli sono stati calcolati
considerando solo il contributo del gas molecolare.
Come risultato preliminare mostreremo in questo paragrafo l’eﬀetto che la distri-
buzione a “clumps” del gas (in particolare quello molecolare) ha sui proﬁli simulati
numericamente dal codice2.
A questo scopo ho sviluppato un modello in cui ho disposto le nubi molecolari in
modo da riprodurre la distribuzione a larga scala del modello Ferriere+Bronfman; le
masse e dimensioni delle nubi sono state distribuite tenendo conto delle considerazioni
fatte alla ﬁne del Cap. 3, in un range che va da 104 a 5 · 106 M. Si puo` vedere in
ﬁgura (7.1) una mappa face-on della Galassia popolata dalle nubi; si puo` notare che
la singole nube e` implementata come un oggetto frattale, con una struttura gerarchica
autosimile, seguendo l’algoritmo descritto in [72]. Il proﬁlo che risulta applicando il
codice di integrazione 3D lungo la linea di vista (descritto nel Cap. 5) e` riportato in
ﬁgura (7.2), a confronto con il proﬁlo ottenuto con il modello smooth. Osserviamo
che, come e` ragionevole, il proﬁlo del modello a nubi presenta ﬂuttuazioni intorno a
un valore “medio” dato dal modello smooth; i dati di EGRET non mostrano questo
andamento a causa della risoluzione non elevata e del fatto che il contributo dell’IC,
essendo piu` regolare, tende a smussare il proﬁlo dovuto alla sola emissione adronica.
Da questo lavoro, ancora preliminare, emerge chiaramente la necessita` cui avevamo
accennato di osservazioni a risoluzione piu` alta che possano evidenziare le strutture
2Nel codice di propagazione dei RC, invece, continuiamo ad assumere una distribuzione “smooth”
delle sorgenti.
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sulle piccole scale angolari; inﬁne, le ﬁgure mostrate sottolineano l’utilita` di studiare
lo spettro di potenza spaziale delle mappe dei raggi γ in modo da distinguere meglio
contributo adronico e leptonico.
Conclusioni
In questo lavoro di tesi mi sono dedicato al problema di modellizzare la diﬀusione dei
raggi cosmici nel campo magnetico della Galassia e calcolare i ﬂussi diﬀusi di raggi γ e
neutrini provenienti dal piano galattico e prodotti in seguito all’interazione dei RC con
il gas interstellare; per eﬀettuare le simulazioni e i calcoli ho contribuito allo sviluppo
di un insieme di codici numerici in linguaggio C++ e IDL.
Per eﬀettuare questo lavoro e` stata necessaria innanzi tutto un’analisi approfondita
del problema della diﬀusione dei RC; poi abbiamo dovuto eﬀettuare un’analisi dei
modelli della distribuzione del gas interstellare presenti in letteratura, descrivendone le
diﬀerenze nel metodo e nei risultati; inﬁne, una volta sviluppato e fatto girare il codice,
abbiamo confrontato i ﬂussi da noi calcolati con le osservazioni esistenti.
I risultati ottenuti sono stati i seguenti.
Per quanto riguarda la propagazione dei RC nella Galassia abbiamo considerato, di-
versamente dai lavori presenti in letteratura, un modello diﬀusivo che tiene conto della
variazione dei coeﬃcienti di diﬀusione in funzione delle proprieta` del campo turbolento
(e quindi in funzione della posizione nell’alone magnetico della Galassia) e in cui i coef-
ﬁcienti sono calcolati mediante simulazioni MonteCarlo [24]. Viste le ampie incertezze
sui parametri astroﬁsici da considerare abbiamo considerato un insieme di modelli, a
abbiamo ottenuto un insieme di proﬁli radiali e verticali di cui sono state discusse le
diﬀerenze, sottolineando come l’adozione di coeﬃcienti di diﬀusione dipendenti dal-
la posizione si ripercuota sui proﬁli del ﬂusso dei RC in modo evidente, producendo
risultati diﬀerenti da quelli ottenuti, ad esempio, con il codice Galprop.
Per quanto riguarda la distribuzione del gas ho confrontato alcuni modelli esisten-
ti in letteratura discutendone le diﬀerenti metodologie e i diversi risultati, scegliendo
un modello preferito da adottare per il calcolo dei ﬂussi. In particolare, ho prestato
particolare attenzione alla regione centrale per la quale, per la prima volta in questo
ambito, e` stato utilizzato il recente modello di K. Ferriere [42], mentre nei lavori pre-
senti in letteratura questa zona viene trattata per estrapolazione. E’ da notare che
questa regione e` di estremo interesse in quanto sede di un buco nero supermassiccio,
di numerosi SNRs e possibile luogo di concentrazione di materia oscura.
Il risultato ﬁnale prodotto dai codici consiste nei ﬂussi di raggi gamma e neutrini
in funzione della longitudine e latitudine galattica; visto che abbiamo considerato solo
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la componente adronica, i ﬂussi calcolati sono signiﬁcativi soprattutto lungo il piano
galattico, mentre all’incrementare della latitudine la forte diminuzione della densita` di
colonna del gas rende importante anche il contributo dell’IC3. Benche´ non abbiamo
simulato l’IC, dal confronto dei nostri risultati con le misure di EGRET (vedere sotto)
emerge come la componente adronica cessi di essere dominante gia` a b  2◦: il fatto
che l’emissione adronica risulti piu` piccata rispetto a quanto determinato in precedenti
analisi migliora le prospettive di rivelazione dei neutrini, infatti un segnale piu` con-
centrato spazialmente e` piu` facile da distinguere dal fondo uniforme degli atmosferici.
Inoltre, l’aver considerato piu` in dettaglio le piccole latitudini galattiche rende il nostro
modello complementare a quelli esistenti in letteratura [44] in cui i risultati vengono
mostrati mediati su intervalli piu` ampi in latitudine.
Ho poi estrapolato i ﬂussi – che seguono la stessa legge di potenza dei RC – al ran-
ge di energia nel quale esistono, almeno per i gamma, delle solide osservazioni, cioe` le
energie dell’ordine del GeV per le quali sono disponibili le mappe prodotte da EGRET.
Il confronto con EGRET e` stato eseguito in modo dettagliato, al variare di alcuni pa-
rametri noti con considerevole incertezza (come l’andamento del fattore di conversione
tra emissione del CO e densita` di colonna dell’idrogeno molecolare, noto come XCO) e
al variare dei modelli di propagazione dei RC. Il proﬁlo longitudinale e` risultato ﬁttato
molto bene dai dati teorici per scelte ragionevoli di questi parametri, e l’incertezza piu`
notevole che inﬂuisce sui ﬂussi calcolati e` risultata essere quella sull’XCO.
Abbiamo considerato poi le poche osservazioni γ esistenti alle energie del TeV,
confrontandole con i risultati da noi ottenuti, ottenendo un buon accordo con il ﬂusso
medio fornito dall’esperimento MILAGRO [8] per la regione 40◦ < l < 100◦; |b| < 5◦.
Abbiamo anche osservato che, per quanto rigarda l’emissione proveniente dagli “spot”
piu` intensi (la regione del Cigno osservata da MILAGRO, il Centro Galattico osservato
da H.E.S.S.) i ﬂussi misurati sono compatibili con le previsioni solo a patto di assumere
una sovradensita` di Raggi Cosmici di alta energia olte che di gas in quelle regioni; allo
stato attuale la simulazione della diﬀusione dei RC in simili regioni non e` fattibile per
problemi di limitato tempo macchina.
Per quanto riguarda i neutrini, non essendo ancora possibile un vero confronto
con le osservazioni, abbiamo innanzi tutto osservato che i ﬂussi da noi calcolati sono
compatibili con i limiti superiori forniti dall’esperimento AMANDA. Successivamente
abbiamo discusso le possibilita` di rivelazione dell’emissione diﬀusa da parte dei rivela-
tori in costruzione e in progetto; sebbene questo compito, a causa del fondo dei neutrini
atmosferici, risulti arduo, e richieda presumibilmente molti anni di presa dati, abbiamo
osservato come gli “spot” intensi che vengono rivelati nel cielo gamma, come la regione
del Cigno, potrebbero fornire un segnale in tempi ragionevoli.
Inﬁne, abbiamo discusso la possibilita` di espandere la nostra analisi per riprodurre
3La stima dell’IC sara` comunque un passo da aﬀrontare in futuro per avere un migliore raﬀronto
con le osservazioni.
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le intense emissioni da regioni ristrette dovute a forti sovradensita` di RC in prossimita`
delle sorgenti: per far cio` occorre un modello che consideri la distribuzione delle sin-
gole nubi di gas e tratti la diﬀusione dei RC in modo piu` preciso: a questo riguardo
forniamo per ora dei risultati preliminari. Il confronto tra la distribuzione spaziale
simulata e quella osservata potrebbe fornire preziose informazioni utili a distinguere la
componente adronica da quella dell’IC e una possibile debole componente dovuta alla
materia oscura.
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